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Introduction
Comment commencer ce travail traitant de l’Astrophysique des Particules autrement qu’en
caracterisant cette discipline, et particulierement l’astronomie des neutrinos de tres haute
energie, a l’aide des nombreux paradoxes qui font son aura ? Il s’agit avant tout d’apprehender
l’inniment grand en captant l’inniment petit, en detectant l’indetectable ; il s’agit aussi de
mieux comprendre l’inniment ancien en repoussant les limites de la technologie moderne ; il
s’agit enn de s’ouvrir a l’Univers en faisant l’autruche a 2000 metres de profondeur !!
Ces paradoxes ont de toute evidence de quoi satisfaire l’esprit humain, du scientique au
philosophe. Car l’Astrophysique des Particules se trouve bien la, a la croisee de plusieurs chemins
si distincts de prime abord et pourtant tellement entreme^les :
 celui de la Physique des Particules qui traite de l’inniment petit et cherche a compren-
dre l’organisation de la matiere a son niveau le plus fondamental : celui des particules
elementaires et de leurs interactions,
 celui de l’Astrophysique qui s’ouvre a l’inniment grand et tente de percer les mysteres de
l’organisation de l’Univers dans son ensemble,
 celui de la Cosmologie qui s’interesse a l’inniment ancien en essayant de reconstituer,
pour nous la conter, l’histoire de l’Univers depuis ses premiers instants,
 et comment oublier celui de la Philosophie puisque c’est bien a travers le prisme humain
(certains diront inniment complexe) que nous tentons d’emprunter ces chemins, tanto^t
larges mais souvent escarpes, tanto^t lumineux mais souvent brumeux.
Comment des lors ne pas comprendre et ne pas partager l’engouement qui regne au sein de
la communaute scientique autour de cette discipline qu’est l’Astrophysique des Particules ?
Une des branches de cette derniere est nee il y a environ vingt ans1 et s’epanouit de nos
jours : l'Astrophysique des neutrinos de haute energie. Dans le premier chapitre de ce
memoire, nous la caracterisons par les principales motivations qu’elle suscite en mettant en
avant la specicite des neutrinos et en passant en revue leurs diverses sources potentielles. Nous
verrons alors qu’un telescope a neutrinos est un instrument pluridisciplinaire, touchant aussi
bien l’Astrophysique que la Physique des Particules.
Les diverses techniques que les hommes ont mises en uvre pour observer des neutrinos sont
rappelees succinctement au debut du deuxieme chapitre. Nous insistons sur la particularite
1L’idee originelle avait ete suggeree par Markov en 1960 [1].
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de ceux de haute energie et sur les contraintes experimentales que leur detection impose.
Cette etude permettra d’apprehender quantitativement ce que pourra apporter un telescope a
neutrinos.
L’objectif principal de ce travail de these est d’optimiser et de caracteriser les performances
d’un tel appareil. Pour ce faire, des outils de simulation ont ete developpes et assembles au sein
d’une architecture globale detaillee au chapitre 3.
Nous exposons dans le chapitre 4 les resultats de l’etude d’un telescope sous-marin a neutrinos
de premiere generation (constitue d’environ mille photomultiplicateurs). Ils concernent no-
tamment l’ecacite de detection, la precision angulaire, la resolution en energie et le rejet du
bruit de fond. Ce sera l’occasion de decrire les potentialites d’un tel instrument en matiere de
decouverte de sources galactiques et extragalactiques.
L’influence des divers parametres utilises (principalement les caracteristiques des modules
optiques et celles du milieu de detection) sur les performances obtenues est discutee au
chapitre 5.
La structure du telescope considere precedemment est le fruit d’une optimisation, dont la
methode et les contraintes font l’objet du sixieme chapitre.
Enn, nous presentons les conclusions de cette etude relativement pionniere, qui s’est at-
tachee a caracteriser les performances que l’on peut attendre des futurs telescopes sous-marins
a neutrinos et qui ouvrira, nous l’esperons, de nombreuses perspectives.
Chapitre 1
L’astrophysique des neutrinos de haute
energie
Devant l'Inni pour qui tout est pareil,
Il est donc aussi grand d'e^tre homme que soleil.
Lamartine, L'Infini dans les cieux.
Le monde astronomique s’est profondement renouvele depuis le debut de la decennie,
durant laquelle le ciel a ete largement explore en photons dans le domaine d’energie de 50 keV
a 20 GeV. A plus haute energie, dans la region du TeV, d’importantes decouvertes ont ete
eectuees. Elles ont ete rendues possibles par les progres recents de l’astronomie des photons
gamma et notamment par les ameliorations des sensibilites et des precisions des detecteurs.
Les enjeux souleves par ce domaine d’energie sont considerables et restent ouverts : d’abord
la comprehension des phenomenes les plus violents de l’Astrophysique (ondes de choc de
supernov, environnements d’une etoile a neutron, d’un trou noir stellaire ou d’un noyau actif
de galaxie) ; ensuite le probleme de l’origine des rayons cosmiques, auquel des messagers neutres
et stables comme les photons et les neutrinos peuvent apporter des reponses. Ainsi, detecter
des neutrinos cosmiques de haute energie permettra d’ouvrir une nouvelle fene^tre d’observation
de l’Univers complementaire de l’astronomie photonique et de participer a l’elucidation de tous
les mysteres evoques.
De plus, du point de vue de la Physique des Particules, cela constituerait un moyen unique
d’acceder aux tres hautes energies. L’unication des forces est dans ce domaine un enjeu fon-
damental pour notre comprehension. Dans le schema actuellement admis, toutes les forces sont
uniees a tres haute energie, au \Big Bang" ; des brisures de symetrie les ont ensuite decouplees
lors du refroidissement. Les accelerateurs terrestres fournissent des mesures tres precises mais
ne peuvent acceder qu’a des energies petites par rapport a l’echelle du Big Bang. An de tester
les modeles a tres haute energie, il semble donc indispensable d’utiliser des vestiges du Big
Bang ou des objets cosmiques tres actifs. Cela est maintenant rendu possible gra^ce aux moyens
techniques qui permettent de construire des detecteurs de grandes dimensions pour pallier la
faiblesse des flux attendus. Soulignons qu’une telle demarche constitue un retour aux sources
de la Physique des Particules.
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1.1 Le rayonnement cosmique primaire
L’atmosphere terrestre est continuellement bombardee par un flux isotrope de particules
nommees \rayons cosmiques primaires", au rythme d’environ 1000 par metre carre et par se-
conde. La composition des rayons cosmiques detectes jusqu’a present entre le TeV et le PeV est
d’environ [2] :
 50% de protons,
 25% de particules ,
 13% de C, N, O,
 13% de fer,
 < 1% d’electrons,
  0:1% de photons.
Leur flux suit un spectre en energie relativement bien connu, schematise sur la gure 1.1 et
caracterise par une loi de puissance d’exposant  appele indice spectral :
I(E) =
dN(E)
dE
/ E− ou  ’
8><
>:
2:7 pour E < E1
3:0 pour E1 < E < E2
2:7 pour E > E2
(1.1)
B
(c A
Figure 1.1: Flux mesure des rayons cosmiques de haute energie (au-dela du TeV), apres multiplication
par le facteur E2:75 [3]. Les fleches indiquent les positions du \genou" (point A) et de la \cheville"
(point B). Quelques evenements a des energies superieures a 1011 GeV, soit 1020 eV, ont ete observes.
Il presente deux changements de pente. Le premier est indique par le point A appele \genou"
a une energie E1 d’environ 1 PeV= 1015 eV. Le second intervient vers E2 ’ 10 EeV= 1019 eV,
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au point B appele \cheville". Notons que, comme cela appara^t sur la gure 1.1, des energies
superieures a 1020 eV, c’est-a-dire des energies macroscopiques de plusieurs dizaines de Joules,
ont ete observees1. Le rapport entre le flux a ces energies extre^mes et le flux a 1 TeV est
neanmoins tres petit, d’environ 10−23.
La question qui s’impose est bien entendu celle de l’origine de ces particules. Etant presque
toutes chargees, elles subissent durant leur voyage cosmique l’influence des champs magnetiques
galactiques, d’une intensite d’environ 3 10−6 G, et extragalactiques, d’une intensite mal connue
de l’ordre de 10−12 a 10−8 G. Elles perdent ainsi, pour la plupart, l’information direction-
nelle de leur source, ce qui empe^che l’identication de cette derniere. Seules les particules
chargees les plus energiques, d’energie superieure a 1019 eV, ne sont pas signicativement deviees.
Le mecanisme generalement invoque pour expliquer l’origine des rayons cosmiques jusqu’au
genou, c’est-a-dire jusqu’a une energie d’environ 1 PeV, est lie a ce que l’on appelle \l’acceleration
de Fermi du premier ordre" [5]. Il s’agit de l’acceleration de particules chargees par des ondes
de chocs repetitives sur des objets magnetises tels que des plasmas relativistes. Ce mecanisme
produit un spectre d’indice proche de   2 + , ou  est petit devant 1 [6]. On pense que le
spectre observe avant le genou (  2:7) diere du spectre a la production (  2 + ) car la
probabilite qu’une particule s’echappe du connement magnetique galactique et ne soit donc
pas detectee depend de son energie : la composition du rayonnement cosmique primaire permet
de deduire que le temps d’echappement galactique caracteristique d’une particule d’energie E
est de la forme (E) / E−, avec   0:6 pour E < 100 TeV. Le spectre observe avant 1 PeV
est ainsi compatible avec une production \dure" par acceleration au sein de chocs puisque :
dN(E)
dE
 E−2:7  E−(2+) : E− (1.2)
Malgre cette frappante coherence, de nombreux problemes se posent encore, comme la non-
observation de rayons γ au TeV provenant de certains vestiges de supernov. Ces derniers
sont pourtant les candidats ideaux a la production du mecanisme decrit ci-dessus [7]. De plus,
l’origine des rayons cosmiques au-dela du PeV et la nature des processus engendrant les energies
et les luminosites observees restent completement inconnues. Le mecanisme de Fermi ne peut
en eet pretendre accelerer des particules de charge Ze a des energies superieures a
Emax = ZeBR (1.3)
ou B est le champ magnetique qui permet le connement dans la region d’acceleration au
sein d’un volume de dimension caracteristique R. Or les sites galactiques sont trop petits
et le champ magnetique ambiant y est trop faible pour depasser une energie de l’ordre de 1016 eV.
On pourrait alors invoquer un autre processus d’acceleration par eet dynamo-electrique [8]
sur des champs magnetiques tres intenses existants par exemple aupres des etoiles a neutrons.
Cependant ce mecanisme ne reproduit pas de maniere naturelle le spectre en loi de puissance
observe et les particules chargees accelerees perdraient de l’energie par rayonnement syn-
chrotron. D’ailleurs le rayon de giration (Rgir / EB ) des plus energiques d’entre elles est plus
1Le record est detenu par le detecteur a fluorescence \Fly’s Eye" de l’etat americain de l’Utah, qui a enregistre
le 15 octobre 1991 un evenement a 3:00:360:54 1020 eV [4].
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grand que la dimension caracteristique de la Galaxie. Elles devraient donc pointer vers leur
source. Or il n’existe pas de correlation experimentale evidente entre les directions d’arrivee
des rayons cosmiques au-dela de 1019 eV et le plan galactique.
On peut donc armer en premiere approche que les rayons cosmiques compris entre le genou
et la cheville (1 PeV< E <10 EeV) et ceux au dela de la cheville (E > 10 EeV) sont proba-
blement d’origine extragalactique. Ils pourraient nous apporter des informations cosmologiques
precieuses, par exemple sur la formation des galaxies. Notons qu’ils interagiraient alors avec le
rayonnement fossile, ce qui impose des limites maximales sur la distance des sources. Rappelons
de plus qu’ils constituent un acces unique a la Physique des tres hautes energies encore largement
meconnue. Une comprehension de leurs origines constitue donc un enjeu essentiel.
1.2 Les neutrinos pour nous aider
An d’ameliorer cette comprehension, il est necessaire d’observer le ciel de haute energie
sous dierents aspects, sous dierentes coutures, c’est-a-dire de capter des messagers cosmiques
de dierentes natures. Pour ce faire, trois approches sont envisageables.
L’observation directe des rayons cosmiques
Comme cela a deja ete signale, les particules chargees les plus energiques (> 1019− 1021 eV)
du rayonnement cosmique ne subissent qu’une faible deviation due aux champs magnetiques
extra- et intragalactiques. Elles pointent donc vers leurs sources. Le projet AUGER [9] etudie
la possibilite de leur detection, avec identication de leur nature, de leur direction et de leur
energie. Il met au point un observatoire hybride installe sur 2 sites distincts, constitue de deux
reseaux geants a eet Tcherenkov (d’environ 30 000 km2 chacun pour pallier l’extre^me faiblesse
des flux) et d’un ensemble de telescopes a fluorescence ayant la me^me couverture geometrique
que les reseaux.
Les particules chargees de plus basse energie subissent une deviation magnetique signicative.
Elles ne peuvent donc pas nous renseigner directement sur leur lieu de production.
L’observation des photons
Le photon est une particule neutre et sa trajectoire pointe donc vers sa source. Il a
toujours ete le messager de predilection des astronomes, des pionniers galileens aux scientiques
modernes, des ance^tres chinois au plus commun mortel s’emerveillant durant les nuits d’ete
etoilees. Notons qu’entre toutes ces periodes et tous les moyens de detection associes, il y a plus
de 18 ordres de grandeur en energie des photons ! Apres avoir ete contemple tout naturellement
par le rayonnement visible qu’il emet, le ciel a ete scrute en ondes radio, en micro-ondes, en
rayonnement infra-rouge, en rayons X puis en rayons gamma.
L’astronomie gamma - puisque ce sont les hautes energies qui nous interessent - a connu
de longues annees de maturation. Pendant plus de 30 ans, aucun detecteur n’a en eet pu
mettre en evidence le moindre photon d’energie superieure au TeV. Dans la gamme d’energie
inferieure (100 MeV-20 GeV), le detecteur EGRET [10] (Energetic Gamma Ray Experiment
Telescope) embarque sur le satellite CGRO [11] (Compton Gamma Ray Observatory) a
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denombre plus de 150 sources [12], regroupees pour la plupart sur la gure 1.2. Ce n’est
+90
-90
-180+180
Noyaux actifs de galaxie
Sources non identifiées
Pulsars
Grand nuage de Magellan
Figure 1.2: La carte du ciel en coordonnees galactiques et les sources du second catalogue EGRET, vues
en γ entre 100 MeV et 20 GeV. Plus de 150 sources sont repertoriees, dont le Grand Nuage de Magellan,
5 pulsars, 54 noyaux actifs de galaxie et environ 90 objets non identies.
qu’en 1989 que l’observatoire Whipple [13] annonca la premiere mise en evidence d’une
source de rayonnement gamma d’energie de l’ordre du TeV. Il s’agissait de la nebuleuse du
Crabe. Suivirent cinq autres sources : les noyaux actifs de galaxie (NAG) Markarian 421
et Markarian 501, les pulsars PSR 1706-44 et Vela, ainsi que le vestige de supernova SN1006 [14].
Cette statistique est relativement faible. Ceci peut e^tre du^ aux degradations que subit
l’information photonique lors de son long voyage intergalactique. Non seulement quelques cen-
taines de grammes par centimetre carre de matiere susent a stopper les photons aux energies
que nous considerons - nombre d’entre eux ne pourraient ainsi s’echapper de leur source - mais
aussi ces rayons gamma sont absorbes durant le parcours qui les mene jusqu’a nous par le
rayonnement infra-rouge et micro-onde du fond dius cosmologique, selon le processus :
γ source + γ fond dius ! e+ + e− (1.4)
La longueur moyenne d’absorption des rayons gamma dans ce fond dius, montree sur la
gure 1.3, n’est que d’environ 100 megaparsecs (Mpc) pour des photons du TeV, c’est-a-dire
un decalage vers le rouge ou \redshift" z de 0.025. C’est une distance modeste a l’echelle
extragalactique, equivalente a la taille de notre super-amas local. La situation se degrade
encore plus a haute energie. A une energie de l’ordre du PeV, les photons ne pourraient pas
nous donner une vision de l’Univers au-dela de notre propre Galaxie ( 10 kpc). Le processus
decrit par l’equation 1.4 rend donc l’Univers quasiment opaque aux rayons gamma d’energie
superieure au TeV.
Or la plupart des sources extragalactiques, et notamment des noyaux actifs de galaxie,
repertoriees par EGRET sont tres lointaines : elles possedent un redshift z compris entre
0.15 et 2. Cela explique pourquoi les deux uniques sources extragalactiques decouvertes au
TeV, Markarian 421 et Markarian 501, ne l’ont ete que tardivement et qu’il s’agit des deux
blazars (paragraphe 1.5.3) les plus proches de nous : ils sont distants respectivement d’environ
125 Mpc, correpondant a un redshift de 0.031, et de 135 Mpc, c’est-a-dire un redshift de 0.034.
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Figure 1.3: Longueur moyenne d’absorption des rayons gamma d’energie Eγ dans le fond dius cos-
mologique infra-rouge et micro-onde. Ce processus, decrit par l’equation 1.4, limite la vision de l’Univers
oerte par les photons de haute energie.
Le photon, outil privilegie de l’astronomie, ne permet donc pas de sonder tres profondement
le ciel dans la gamme d’energie qui nous interesse. En outre, il n’autorise pas facilement la
discrimination des dierents types de production dont il peut e^tre issu. En eet, comme nous
le verrons au paragraphe 1.5.3, il peut e^tre aussi bien le fruit de processus electromagnetiques
que celui de processus hadroniques.
Il reste un candidat-messager qui est une particule a la fois stable pour nous renseigner sur
de grandes distances et neutre pour nous devoiler sa source : le neutrino.
L’observation des neutrinos
Contrairement aux particules deja mentionnees, les neutrinos n’interagissent que par
interaction faible avec la matiere. Ils sont donc moins aectes par leur voyage intergalactique les
menant de leur source a nos detecteurs. Par exemple, la longueur d’interaction d’un neutrino
de 1 TeV est d’environ 250 kt/cm2 (c’est-a-dire 2.5 millions de kilometres d’eau - nous le
verrons sur la gure 2.4), ce qui est un milliard de fois plus important que pour les photons.
Il para^t donc probable que des sources completement invisibles en rayons gamma puissent
e^tre decouvertes en neutrinos. Remarquons que le rapport entre le nombre de neutrinos et
celui de photons attendus est dicile a evaluer. Comme nous le verrons au paragraphe 1.4,
il doit approcher 1 lors de la production. Mais sa valeur au detecteur depend de la densite
de matiere et de la distance de la source, tous deux facteurs absorbants des photons : il peut
prendre des valeurs comprises entre l’unite (c’est le cas des sources proches dites \depouillees")
et l’inni (c’est le cas des sources dites \voilees") [5]. On peut toutefois armer qu’une mesure
simultanee des flux de neutrinos et de photons serait importante pour determiner ecacement
les caracteristiques des sources et avoir ainsi une connaissance plus precise des mecanismes
d’acceleration des rayons cosmiques les plus energiques.
1.3 Le neutrino 13
Les neutrinos cosmiques, par la faiblesse de leurs interactions, peuvent nous apporter des in-
formations astrophysiques essentielles sur de tres grandes distances et nous aider ainsi a devoiler
une partie spectrale importante du ciel qui nous echappe encore. Ils sont des messagers privilegies
des conns de l’Univers. Leur observation va assurement initier une nouvelle ere de l’Astronomie,
comme l’ont fait avant eux les rayons X ou les ondes radio : les neutrinos vont ouvrir une nou-
velle fene^tre sur l’Univers. Cela a d’ailleurs ete compris depuis pres de 40 ans2. Nous allons
maintenant presenter brievement le neutrino, avant de detailler comment et ou ce messager
cosmique peut e^tre produit.
1.3 Le neutrino
L’histoire du neutrino est recente et pourtant deja terriblement riche. Imagine par Pauli en
1930 pour expliquer les spectres de desintegration , baptise par Fermi, il ne fut detecte pour la
premiere fois qu’en 1956 (un antineutrino electronique) par Fred Reines et Clyde Cowan aupres
du reacteur nucleaire de Savannah River [16]. Une seconde espece, le neutrino muonique, est
identiee en 1962. Le neutrino occupe aujourd’hui une place bien denie dans le bestiaire des
physiciens des particules. Il est une piece ma^tresse de leur theorie actuelle, le Modele Standard.
Dans ce dernier, les particules elementaires de matiere sont classees en trois familles. Il existe
un neutrino par famille, associe a un lepton charge :
Leptons
e (electron)  (muon)  (tau)
e  
Quarks
u (up) c (charm) t (top)
d (down) s (strange) b (beauty)
Le neutrino tauique est la seule de ces particules encore jamais mise directement en evidence.
Dans le Modele Standard, les neutrinos sont des leptons (insensibles a l’interaction forte)
neutres (insensibles a l’interaction electromagnetique) et de masse nulle. Ils n’interagissent avec
la matiere que via l’interaction faible, dont l’intensite globale est relativement petite :
Interaction Intensite Particule echangee
forte 1 8 gluons
electromagnetique 10−2 γ (photon)
faible 10−6 W+, W−, Z0
gravitationnelle 10−36 graviton ?
C’est pourquoi ils peuvent traverser de grandes quantites de matiere sans en e^tre aectes. Cela
explique que leur detection fut dicile et tardive. D’ailleurs le voile est loin d’e^tre leve, malgre
2\Since [...high energetic] photons and neutrinos propagate in straight lines, success in their detection will
open up broad news areas of astronomy" - K. Greisen [15] (1960).
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tous les eorts mis en uvre pour en percer les ultimes secrets. Car les neutrinos n’en sont pas
a une facetie pres :
 on ne sait toujours pas, par exemple, si leur masse est rigoureusement nulle ou tres faible3,
ce qui pourrait avoir des consequences cosmologiques importantes [19],
 on ne conna^t pas leur nature veritable : sont-ils de Majorana, et alors equivalents a leur
propre anti-particule, ou de Dirac comme les autres leptons ?
 on ne sait pas si leurs etats propres de masse sont equivalents a leurs etats propres
d’interaction ou s’il existe au contraire des melanges entre eux, les amenant a \osciller"
(c’est-a-dire changer de famille) durant leurs voyages. Cette hypothese d’oscillation a ete
annoncee recemment par la collaboration SuperKamiokande [20]. Insaisissables, se trans-
formant, ils ont ete qualies par Michel Casse d’\anges transsexuels".
Ces incertitudes sont en grande partie alimentees par quelques mesures diciles a interpreter :
 on constate un decit des neutrinos provenant de la fusion solaire par rapport a des modeles
pourtant fortement testes par ailleurs [21],
 le rapport entre les flux atmospheriques des saveurs electronique et muonique du neutrino
est mesure aux environs de l’unite, alors que l’on attend, d’apres l’equation 1.5 qui sera
decrite plus loin, une valeur proche de 0.5 [5].
Beaucoup de mysteres entourent donc encore les neutrinos, qui ne cessent d’exciter la
curiosite des scientiques : ils ont deja apporte beaucoup de surprises et ce ne pourrait e^tre
qu’un debut tant ils paraissent fantasques. Carlo Rubbia dit d’ailleurs d’eux que leur physique
est \un champ potentiellement riche de surprises fondamentales pour le futur".
De nombreuses experiences vont dans ce sens et tentent de lever un peu plus le voile. Cela
pourrait permettre de depasser la theorie actuelle de la physique des particules ou au contraire
de la renforcer. Citons par exemple quelques experiences en cours sur la nature des neutrinos
(NEMO [22]), celles sur les oscillations (SuperKamiokande [23], LSND [24], Soudan II [25], KAR-
MEN [26]), celles sur les neutrinos solaires (SuperKamiokande [23], SNO [27], HELLAZ [28]) et
rentrons dans le detail de celles basees sur les neutrinos cosmiques de haute energie.
1.4 La production des neutrinos cosmiques
Le processus de production de neutrinos de haute energie le plus invoque met en jeu des
interactions inelastiques entre des protons du rayonnement cosmique et une cible de matiere ou
de lumiere. Les mesons produits lors de cette reaction peuvent se desintegrer en emettant des
neutrinos et des photons, auxquels ils transmettent une partie de l’energie protonique primaire :
p + cible (p; γ) −! 0 ;  ; (: : :) (1.5)
# #
γγ  ! ee
3Les limites actuelles sur leurs masses a 95% de niveau de conance sont [17,18] me < 3:5 eV, m < 170 keV
et m < 18 MeV, ce qui est relativement la^che.
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Le flux de neutrinos resultant de ces desintegrations mesoniques peut e^tre decrit par la
fonction suivante [5] :
dN
dE
=
I(E)
1− ZNN
0
@1:0 A;
1 + B;(cos )Ec
+ 0:635
AK;
1 + BK;(cos )Ec
K
+ (: : :)
1
A (1.6)
ou
 I represente le flux de particules primaires (equation 1.1),
  est leur angle d’incidence par rapport a la cible,
 A, B et ZNN sont des constantes caracterisant l’interaction hadronique et les
desintegrations de mesons ; elles dependent du facteur de puissance du spectre initial.
Le premier terme dans la parenthese de l’equation 1.6 provient de la desintegration des pions
- ceux-ci presentant un rapport de branchement  !  proche de l’unite -, le deuxieme
de celle des kaons - avec un rapport de branchement K !  egal a 0.635 -, et le terme
(. . . ) de celle d’autres mesons. L'energie critique cm prend en compte pour chaque meson m
la competition entre desintegration et interaction. Elle est d’autant plus grande que le milieu
considere est tenu :
 si E  cm les mesons se desintegrent tous. Le spectre des neutrinos produits suit alors
la dependance en energie du flux de protons primaires :
dN
dE
/ I(E) (1.7)
 si E  cm les mesons interagissent avant de pouvoir se desintegrer et le spectre des
neutrinos est diminue d’une puissance de E :
dN
dE
/ I(E)
cos 
1
E
(1.8)
An d’illustrer cela concretement, prenons trois exemples signicatifs de lieux potentiels de
production de neutrinos cosmiques. Nous les retrouverons dans le paragraphe suivant. Les
spectres qui y sont associes sont schematises sur la gure 1.4.
 Si la cible est l’atmosphere terrestre (dont les energies critiques sont c ’ 115 GeV pour les
pions et cK ’ 850 GeV pour les kaons), tous les mesons se desintegrent pour E 100 GeV.
Le spectre de neutrinos suit alors la dependance en energie du flux des rayons cosmiques
primaires presentee au paragraphe 1.1 :
dN
dE
/ E− avec  ’ 2:7 (1.9)
A des energies plus grandes, une partie des mesons interagit avant de pouvoir se
desintegrer : le spectre devient en  ’ 3:7.
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 Le spectre des neutrinos produits par interaction du rayonnement cosmique avec le plan
galactique va toujours suivre la dependance en energie du flux primaire ( ’ 2:7). Tous
les mesons et les particules secondaires ont en eet le temps de se desintegrer avant de
parvenir jusqu’a la Terre.
 De la me^me maniere, le spectre des neutrinos produits a la source me^me des rayons cos-
miques les plus energiques - sources probablement extragalactiques - suivrait le spectre
\dur" d’acceleration hadronique au sein des chocs, presente au paragraphe 1.1 (ici le temps
caracteristique de connement magnetique galactique n’intervient evidemment pas). On
aurait dans ce cas :
dN
dE
/ E− avec   2 +  (1.10)
Ces neutrinos deviennent donc predominants a haute energie.
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Figure 1.4: Spectres en energie schematiques de neutrinos de dierentes origines : (1) neutrinos atmos-
pheriques, (2) neutrinos du plan galactique, (3) neutrinos extragalactiques. Les valeurs des pentes et les
points de cassure sont expliques dans le texte. Les lieux de croisement sont imprecis.
Apres avoir expose l’intere^t des neutrinos cosmiques comme vecteurs d’informations sur les
processus de haute energie et evoque la maniere dont ils peuvent e^tre engendres, nous allons
maintenant repertorier les divers sites potentiels de production de telles particules ainsi que les
flux qui y sont associes. Cela permettra de dresser un premier bilan des potentialites des futurs
detecteurs de neutrinos de haute energie.
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1.5 Les sources de neutrinos cosmiques
1.5.1 L’imprevu
Les paragraphes suivants sont consacres aux diverses sources de neutrinos cosmiques en-
visagees, des plus certaines aux plus exotiques. Il faut neanmoins garder a l’esprit durant cette
breve revue d’eectifs que la detection de neutrinos de haute energie ouvre une nouvelle fene^tre
sur l’Univers : nous allons chausser un nouveau type de lunettes pour scruter ce qui nous entoure.
Des lors, comme l’observation du ciel en micro-ondes avait debouche de maniere inattendue sur
la mise en evidence du rayonnement fossile (1965), celle en ondes radio sur la decouverte des
radio-galaxies (1966) et des pulsars (1968) ou celle en rayons gamma sur la detection des sursauts
gamma (1970-73), cette nouvelle maniere de regarder l’Univers pourrait nous livrer une grande
part d’imprevu. Le contraire serait d’ailleurs decevant ! Et cet imprevu se revele - a juste titre -
comme l’une des grandes motivations pour construire les detecteurs de neutrinos cosmiques de
demain.
1.5.2 Le garanti
L’interaction des rayons cosmiques primaires avec une cible suivant le processus decrit par
l’equation 1.5 produit des neutrinos et des photons. Ces sources sont garanties et les flux
correspondants calculables. La cible invoquee peut e^tre l’atmosphere terrestre, le plan galactique
ou bien encore le rayonnement fossile.
Les neutrinos atmospheriques
Comme nous l’avons vu au paragraphe 1.4, des neutrinos sont crees lors de la desintegration
de mesons produits par interaction du rayonnement cosmique primaire avec l’atmosphere. Ils
ont deja ete observes jusqu’a des energies d’environ 1 TeV [29]. Leur flux est domine par la
contribution dite \conventionnelle" de la desintegration de particules ayant une duree de vie
relativement longue comme les pions ou les kaons. La probabilite que ces dernieres interagissent
avant de se desintegrer augmente avec leur energie. Des particules de faible duree de vie,
notamment les mesons charmes D, peuvent alors apporter une contribution importante au
flux de neutrinos de haute energie. Ceux-ci sont dans ce cas appeles neutrinos \prompts". Les
mesons charmes ont en eet une tres grande energie critique ccharm (de l’ordre de 10
7−108 GeV),
consequence directe de leur faible duree de vie. Ils se desintegrent donc quasiment tous. C’est
pourquoi, contrairement a celui des autres neutrinos atmospheriques, le spectre des neutrinos
prompts suit le spectre primaire jusqu’a tres haute energie (paragraphe 1.4).
Des calculs precis du flux de neutrinos atmospheriques doivent prendre en compte le detail
du spectre du rayonnement cosmique primaire, des sections ecaces d’interaction entre protons
et des processus d’hadronisation des quarks engendres. Les calculs du flux \conventionnel"
(issu de la desintegration des pions et kaons) dierent peu selon les modeles (moins de 20%). Ils
utilisent en eet des sections ecaces de production mesonique bien etablies par les experiences
sur accelerateurs.
Ce n’est pas le cas du flux de neutrinos prompts. Les sections ecaces de production charmee
a haute energie necessitent un traitement non perturbatif de la theorie. Les extrapolations
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necessaires pour aller au-dela des mesures faites en laboratoire jusqu’a quelques TeV sont incer-
taines et basees sur des hypotheses qui influent beaucoup sur les resultats [30]. La principale
simplication, appelee independance d’echelle, est de considerer que la distribution des impul-
sions paralleles relatives des partons (variable xF de Feynman) ne depend pas de l’energie. Des
mesures recentes suggerent que ceci n’est pas verie. Les futures experiences aupres des colli-
sionneurs hadroniques devraient apporter de plus fortes contraintes aux modeles. Le traitement
de la production charmee employe dans ceux que nous allons presenter est la principale - mais
pas la seule - source de dierence entre les flux calcules. Celle-ci est de plusieurs ordres de
grandeur :
 le modele VOL [31] fait l’hypothese d’independance d’echelle et utilise une section ecace
de production charmee normalisee aux donnees accessibles en 1987,
 le modele ZHV [32] fait l’hypothese d’independance d’echelle. Il utilise un traitement au
premier ordre de la theorie perturbative,
 le modele TIG [33] ne fait pas l’hypothese d’independance d’echelle. Il fait un traitement
au premier ordre de la theorie perturbative puis renormalise les ordres superieurs aux
donnees prises sur accelerateur jusqu’en 1994.
La gure 1.5 presente le flux total de neutrinos atmospheriques ( ATM ) parametrise par
Volkova [34] et les trois modeles de contributions charmees que nous venons de citer. C’est
celle du modele VOL qui est inclue dans le modele ATM utilise dans ce travail. Quel que soit
le modele, le flux associe aux neutrinos prompts ne depasse celui des neutrinos atmospheriques
\conventionnels" qu’au-dela de 100 a 1000 TeV.
Les neutrinos atmospheriques ne representent pas qu’un bruit de fond pour les detecteurs
de neutrinos cosmiques. Outre un ro^le d’etalonnage, ils peuvent egalement leur fournir une
excellente opportunite d’etude sur les oscillations de neutrinos. Cette possibilite sera decrite au
paragraphe 1.6.
Les neutrinos du plan galactique
Comme evoque au paragraphe 1.4, l’interaction du rayonnement cosmique primaire avec le
gaz interstellaire de notre Galaxie va engendrer un flux dius de photons et de neutrinos dont
le spectre est en  ’ 2:7. Ce gaz est principalement concentre dans le plan galactique, avec des
sources ponctuelles comme les nuages moleculaires (par exemple celui d’Orion). Le flux de pho-
tons a ete recemment detecte par le satellite CGRO (Compton Gamma Ray Observatory) [35].
Le flux associe de neutrinos est presente sur la gure 1.5. Il semble delicat de le distinguer du
flux atmospherique.
Les neutrinos cosmologiques
Si les protons cosmiques les plus energiques sont d’origine extragalactique, leur inter-
action avec le rayonnement fossile photonique engendre inevitablement un flux dius de
neutrinos de tres haute energie [36]. Ces derniers sont produits par photoproduction a la
resonance du + qui sera decrite plus loin par l’equation 1.11, avec un seuil en energie du
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Figure 1.5: Flux des neutrinos atmospheriques selon le modele ATM [34], des neutrinos prompts (de
haut en bas selon les modeles ZHV [32], VOL [31] et TIG [33]), des neutrinos du plan galactique et des
neutrinos cosmologiques selon les modeles COS-2 et COS-4 [38] (voir texte). Le flux atmospherique ATM
inclut la composante charmee VOL et est borne entre sa composante horizontale (partie haute) et sa
composante verticale (partie basse).
proton de l’ordre de 31019 eV ; en deca, c’est la production de paire pγ ! pe+e− qui predomine.
La densite d’energie du bruit de fond micro-onde est proportionnelle a (1 + z)4, ou z est
le decalage vers le rouge. Si les rayons cosmiques primaires sont issus de sources nombreuses
et lointaines, le flux de neutrinos en sera donc d’autant plus eleve. Le gain est encore plus
prononce pour certains modeles dits \a phase brillante" [37], selon lesquels l’activite des sources
etait plus importante lorsqu’elles etaient plus jeunes, c’est-a-dire que leur luminosite cro^t avec
leur distance. Le flux attendu de neutrinos cosmologiques est tres incertain puisqu’il depend
beaucoup de la distribution spatiale des sources de rayons cosmiques. Celle-ci est supposee e^tre
de la forme (1 + z)m. Dans le cas m = 0, il n’y a pas d’evolution des sources avec le temps,
c’est-a-dire que leur activite est supposee e^tre la me^me depuis leur formation.
La gure 1.5 montre les flux attendus de neutrinos [38] pour deux jeux extre^mes de
parametres : selon le modele COS-4 le decalage maximal des sources est de zmax = 4 et le
facteur d’evolution m est egal a 4 (cas de production maximale de neutrinos), alors que pour
COS-2 zmax = 2 et m = 0 (cas de production minimale de neutrinos).
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Les neutrinos des supernov
Une grande partie de l’energie rela^chee par une supernova l’est sous forme de neutrinos :
les neutrinos detectes par IMB et Kamiokande lors de l’explosion de SN 1987A l’ont conrme.
L’energie de ces neutrinos est cependant tres faible (quelques dizaines de MeV). Cela les rend
dicilement observables par les detecteurs de neutrinos cosmiques de haute energie, et en parti-
culier ceux dont l’installation est prevue en milieu sous-marin [39]. Le bruit de fond optique con-
tre lequel ces derniers doivent lutter, presente au paragraphe 2.3.2, rend en eet toute recherche
systematique de tels evenements de tres basse energie extre^mement delicate. Un telescope sous-
marin constitue d’environ 1000 photomultiplicateurs ne serait ainsi sensible qu’aux supernov
distantes de moins de 5 kpc [39]. Me^me avec un detecteur plus gros et pour des etoiles de masse
importante, il semble dicile d’aller au-dela de 14 kpc.
1.5.3 Les noyaux actifs de galaxie
Les noyaux actifs de galaxie font partie des objets les plus lumineux de l’Univers. Il existe
probablement en leur sein un trou noir supermassif (104 a 1010 masses solaires). Leur luminosite
extre^me (1042 a 1048 erg/s) serait alimentee par accretion de matiere sur ce fabuleux moteur
qui, outre par sa puissance et sa densite, doit egalement se distinguer par sa compacite : les
luminosites photoniques observees peuvent en eet subir des variations de plusieurs ordres de
grandeur sur des periodes aussi courtes qu’un jour. Une autre caracteristique de nombreux noy-
aux actifs de galaxie est la presence de gigantesques jets relativistes de matiere perpendiculaires
au plan d’accretion. On peut en voir sur la gure 1.6. Si les jets pointent dans la direction de
l’observateur, le noyau actif de galaxie est probablement ce que l’on appelle un \blazar".
Comme nous l’avons vu, les sites galactiques sont trop petits et le champ magnetique
ambiant trop faible pour accelerer des particules jusqu’a 1020 eV par le mecanisme de Fermi :
cela necessite par exemple un champ d’une dizaine de gauss sur des milliards de kilometres
(equation 1.3). De tels champs existent au sein des noyaux actifs de galaxie (NAG). En outre,
deux d’entre eux, Markarian 421 et Markarian 501, ont ete observes en rayonnement gamma.
Les autres nous echappent probablement du fait de l’interaction des photons avec le fond dius
cosmologique (paragraphe 1.2). Les noyaux actifs de galaxie sont donc emetteurs de particules
de tres haute energie. Ils sont des candidats prometteurs a la production des rayons cosmiques
les plus energiques.
Comment des photons de tres haute energie peuvent-ils e^tre produits au sein des noyaux
actifs de galaxie ? Il existe deux classes principales de modeles. La premiere est basee sur des
processus electromagnetiques au cours desquels aucun neutrino n’est produit. La seconde met
a l’uvre des processus hadroniques engendrant aussi un flux de neutrinos de haute energie.
Les modeles hadroniques
Les modeles hadroniques peuvent se diviser en deux categories.
Selon les modeles generiques, des protons seraient acceleres selon le mecanisme de
Fermi du premier ordre lors de chocs au sein du flux d’accretion provoque par le trou noir
central. Ces protons interagiraient alors soit avec la matiere du disque d’accretion, soit avec le
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Figure 1.6: Le noyau actif de galaxie NGC 4261, distant d’environ 30 Mpc. Sur l’image au sol de la
partie gauche, les jets longs de plusieurs dizaines de kiloparsecs sont nettement visibles. Sur la partie
droite, le zoom eectue par le telescope spatial Hubble laisse appara^tre le tore de gaz et de poussiere,
au centre duquel se trouvent le disque d’accretion de dimension caracteristique de 10−3 pc et le trou noir
central de dimension typique 10−4 pc. Rappelons qu’un parsec represente environ 3.3 annees-lumiere.
champ radiatif ambiant. Cela engendrerait un flux de photons et de neutrinos tres energiques
(equation 1.5). Alors que les neutrinos peuvent s’echapper en conservant le spectre en energie en
E−(2+), les photons gamma interagissent avec les champs radiatifs ambiants selon le processus
γ + γ ! e+ + e−. Ils produisent ainsi des cascades electromagnetiques, se demultiplient tout
en perdant de l’energie et engendrent un flux important de rayons X.
L’autre classe de modeles hadroniques situe la production de neutrinos dans les jets. Les
protons acceleres au sein de \paquets" de matiere se deplacant de maniere relativiste le long
des jets interagiraient selon le processus decrit par l’equation 1.11 avec le champ photonique
ambiant. Ce dernier, tres chaud et tres dense dans ces regions, est emis par le disque d’accretion
lui-me^me et/ou par interaction des particules accelerees avec le champ magnetique en presence
(notamment par rayonnement synchrotron des electrons des \paquets").
p + γ −! + −! 0p ; +n (1.11)
# #
γγ p +n ! e+epe−e
Cette reaction n’est possible que si l’energie du proton est superieure a environ 100

3 keV
Eγ

TeV.
Elle contribue donc principalement a la production des neutrinos les plus energiques.
Ceci est d’autant plus accentue dans le cas des blazars, dont les jets pointent dans la direc-
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Figure 1.7: Schematisation des modeles de
blazar. La partie grisee represente les ns
paquets au sein desquels les particules sont
accelerees. Les jets peuvent avoir des facteurs
de Lorentz γ de l’ordre de 10.
tion de l’observateur. L’acceleration des protons et
l’interaction radiative ont en eet lieu dans le repere
des jets, pouvant presenter un facteur de Lorentz
de l’ordre de 10 : l’energie des neutrinos en est
alors d’autant plus elevee (phenomene relativiste de
decalage vers le bleu). La gure 1.7 schematise la
production de neutrinos de haute energie selon ces
modeles de blazar.
La grande variabilite temporelle observee sur les
rayons gamma de Markarian 421 et de Marka-
rian 501 [40] leur impose des contraintes. Par ex-
emple, les \paquets" de matiere dans lesquels a
lieu l’acceleration des protons doivent e^tre ns, de
l’ordre de 10−2 pc. De plus, les reactions pγ sont
favorisees par rapport aux reactions pp au sein des
jets car ces dernieres necessiteraient une densite
protonique extre^mement elevee (> 109 cm−3).
Il est interessant de noter que la majorite - si ce
n’est la totalite - de la cinquantaine de noyaux actifs
de galaxie repertories par EGRET sont des blazars.
De plus des rayons gamma d’energie superieure a
1 TeV ont ete observes en provenance des blazars
Markarian 421 (jusqu’a au moins 5-8 TeV [41]) et
Markarian 501 (au-dela de 10 TeV [42]). Cela cons-
titue des arguments favorables a la localisation des
chocs dans les jets (donc de l’origine des photons et
des neutrinos les plus energiques). C’est en partie pour cette raison que les modeles de blazars
sont de plus en plus mis en avant par rapport aux modeles generiques. Ils necessitent neanmoins
des ajustements ad hoc pour reproduire toutes les observations.
Les modeles electromagnetiques
Selon ces modeles, ce ne sont pas les protons mais les electrons qui, acceleres par le trou noir,
vont transmettre leur energie au champ radiatif ambiant par diusion Compton inverse. Ils
engendreraient ainsi des photons de haute energie et aucun neutrino. Ces modeles semblent ex-
pliquer de maniere naturelle les spectres photoniques observes entre le GeV et le TeV. Ils posent
neanmoins quelques problemes. Le principal d’entre eux reside dans le dicile ajustement de la
balance production-absorption. Pour qu’ils produisent des photons tres energiques, les electrons
acceleres ne doivent pas perdre trop d’energie par rayonnement synchrotron avant d’interagir.
Cela doit donc se passer pres de leur lieu d’acceleration, c’est-a-dire pres du trou noir. Les
photons engendres sont alors signicativement absorbes par collisions γγ dans le champ radiatif
ambiant qui y est tres dense. C’est pourquoi il semble dicile qu’un tel mecanisme produise
des rayons gamma plus energiques qu’environ 10 TeV. Cela s’accommode mal des observations
d’HEGRA [43] qui a detecte un signal de photons provenant de Markarian 501 superieur a
10 TeV [42]. Du fait de la moins grande importance des pertes d’energie des protons par
rayonnement synchrotron, la balance production-absorption des modeles hadroniques s’ajuste
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Figure 1.8: Flux dius de neutrinos issus de noyaux actifs de galaxie selon les modeles generiques
NMB [44] et SDSS [45] et selon les modeles de blazar PRO [46] et MRLA-B [47] (voir texte). Pour
comparaison, le flux de neutrinos atmospheriques ATM [34] est egalement schematise.
plus facilement vers des regions plus eloignees du trou noir. Cela permet dans ce cas d’etendre
le spectre photonique a des energies nettement superieures a 10 TeV.
Les modeles electromagnetiques et hadroniques ont chacun leurs avantages et leurs dicultes.
Ces derniers sont sujets a de nombreux debats. Quoi qu’il en soit, des donnees supplementaires
permettraient de mettre de plus fortes contraintes sur les dierents scenarii proposes. Par ex-
emple, la detection de neutrinos provenant de noyaux actifs de galaxie signerait la presence
d’interactions hadroniques. La gure 1.8 presente les flux dius de neutrinos associes aux prin-
cipaux modeles hadroniques. Ce sont ceux que nous considererons dans la suite de ce travail :
 modele NMB [44] : modele generique ou les interactions des protons avec la matiere sont
dominantes,
 modele SDSS [45] : modele generique ou les interactions des protons avec le champ
radiatif ambiant sont dominantes,
 modele PRO [46] : modele de blazar ou les protons interagissent principalement avec les
radiations du disque d’accretion,
 modele MRLA-B [47] : limite inferieure et superieure d’un modele de blazar ou les
protons interagissent principalement avec le rayonnement synchrotron des particules (et
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notamment des electrons) accelerees dans les \paquets". Une contribution d’interactions
protons-protons y est ajoutee.
Les flux dius prevus par ces modeles dierent de plusieurs ordres de grandeur. Ils pourraient
dominer la composante atmospherique au-dessus de 10-100 TeV. Une resolution en energie suf-
sante pour distinguer les contributions des dierentes sources au spectre total sera un outil
precieux. Des calculs bases sur les observations des rayons cosmiques tentent de mettre des
limites superieures sur les flux [48,49]. Ils dierent cependant beaucoup les uns des autres pour
contraindre signicativement les modeles presentes. Il est de toute facon evident qu’une mesure
directe sera le meilleur moyen de lever les incertitudes.
1.5.4 Les autres sources possibles
Les neutrinos de sources galactiques
Me^me si les rayons cosmiques les plus energiques sont tres probablement d’origine extra-
galactique, certains elements de notre Galaxie peuvent e^tre des accelerateurs ecaces. Ils sont
donc des sources potentielles de neutrinos de haute energie.
Vestiges de supernov
Ce sont les principaux candidats a la production des rayons cosmiques jusqu’au PeV. Ils
peuvent schematiquement se diviser en deux grandes categories : les vestiges de supernov de
type enveloppe et les plerions, au centre desquels existe un pulsar generalement entoure d’une
nebuleuse. Notons que certains vestiges sont \composites", comprenant a la fois une enveloppe
et une partie centrale interne brillante.
L’onde de choc produite par l’explosion d’une supernova est l’un des rares phenomenes
galactiques capables d’accelerer des protons jusqu’a des energies tres importantes. Ces derniers
acquerraient de l’energie selon le mecanisme de Fermi (paragraphe 1.1) au sein de l’onde en
expansion se diusant dans le milieu interstellaire. Le front d’onde ayant une duree de vie
nie, ce mecanisme ne peut expliquer les energies protoniques observees au-dela du PeV. Trois
sources repertoriees par EGRET pourraient e^tre des enveloppes de supernov (IC-443, γ-Cygni
et W44). Seule une (SN1006 [50]) a ete decouverte au-dela du TeV, ce qui commence a con-
traindre severement les modeles. Un calcul approche du flux de photons d’origine hadronique
(equation 1.5) donne [51] :
Fγ(> E)  9  10−11

 ESN
1051 erg

n
1 cm−3

d
1 kpc
−2  E
1 TeV
−1:1
cm−2s−1 (1.12)
ou  ESN est l’energie de l’explosion de la supernova transmise aux protons, n est la densite
du milieu ambiant et d est la distance de la source a la Terre. L’indice spectral est pris egal a
2.1. Ce resultat est valable si l’enveloppe est en expansion adiabatique (phase dite de Sedov),
ce qui commence typiquement quelques centaines d’annees apres l’explosion initiale lorsqu’elle
atteint un rayon de l’ordre de quelques parsecs. Cette phase, durant laquelle la luminosite reste
quasiment constante, dure generalement plusieurs dizaines de milliers d’annees.
Le flux de neutrinos que l’on peut en attendre est tres dicile a evaluer et depend beaucoup
de la source consideree. Dans l’hypothese d’une source \depouillee" (des calculs precis donnent
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dans ce cas un rapport de 0.9 entre le nombre de neutrinos produits et celui de photons [5, 52])
et pour des valeurs canoniques [51] (n  0:2 cm−3, ESN  1051 erg,  ’ 0:15), on obtient un
flux de neutrinos valant :
F(> E)  2:4  10−12

d
1 kpc
−2  E
1 TeV
−1:1
cm−2s−1 (1.13)
Notons que cette evaluation est probablement pessimiste car le flux de photons peut e^tre
considerablement absorbe par la source elle-me^me (cas des sources \voilees").
Dans le cas particulier de la nebuleuse du Crabe (pour laquelle d ’ 2 kpc, n  50 cm−3 et
 ESN  1:5  1048 erg [53]) qui possede en son sein un pulsar, nous obtenons le flux de neutrinos
suivant :
F(> E)  1:5  10−12

E
1 TeV
−1:1
cm−2s−1 (1.14)
Le spectre des rayons gamma detectes par CANGAROO [54] provenant de l’ensemble
nebuleuse/pulsar du Crabe s’etend jusqu’a 50 TeV [55], ce qui conforte l’idee qu’une partie
des photons produits au sein des vestiges de supernov est d’origine hadronique. Deux autres
pulsars (PSR 1706-44 [54,56] et Vela [54,57]) ont ete detectes au-dela du TeV.
Dans le cas des jeunes supernov, des protons peuvent e^tre acceleres par l’intermediaire
du reste de l’etoile ayant provoque la supernova (par le champ magnetique d’un pulsar, par
accretion sur un trou noir ou par une etoile a neutron) et interagir avec la matiere presente
dans la couche externe en expansion. Cela produirait ainsi des rayons gamma et des neutrinos
selon le mecanisme decrit par l’equation 1.5. Cette production est cependant courte : elle peut
avoir une duree d’un an a une dizaine d’annees apres l’explosion initiale. Avant, l’enveloppe est
trop epaisse et apres, la luminosite decro^t quadratiquement avec le temps. Notons de plus que
les explosions de supernov sont rares : leur taux est en moyenne de 2 a 4 par siecle dans la
Galaxie [39].
Systemes binaires emetteurs de rayons X
Ces objets astrophysiques, constitues d’un objet compact (etoile a neutrons ou trou noir)
et d’une etoile-compagnon, sont les plus lumineux de notre Galaxie. La dynamique de
tels systemes fait intervenir d’importants transferts de masse du compagnon vers l’objet
compact. Les protons gagnent de l’energie soit par accretion, soit par l’intermediaire des
champs magnetiques tres intenses presents a la surface de l’etoile a neutrons (par eet
dynamo-electrique [8]). L’etoile-compagnon et/ou le disque d’accretion constituent alors
la cible necessaire a la production des photons et des neutrinos. Des rayons gamma tres
energiques (> 1014 eV) provenant des systemes binaires emetteurs de rayons X \Cygnus X-3"
et \Hercules X-1" ont ete observes au debut des annees 80, ce qui n’a pas ete conrme depuis [6].
Les neutrinos des sursauts gamma
Des bouees de rayons gamma de source cosmique sont detectees au rythme d’environ
une par jour depuis plus de 25 ans. Pourtant, leur origine reste toujours incertaine et
constitue l’une des principales enigmes de l’astronomie moderne. Elles sont isotropes et de
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courte duree (entre 10−2 et 103 secondes). Une part importante du mystere residait dans la
non-observation d’une composante de longueur d’onde dierente (optique, rayons X, rayons
U.V., . . . ) associee a la bouee de rayons gamma. La detection recente, notamment gra^ce au
satellite BeppoSAX [58], d’une composante radio, optique et en rayons X associee au sursaut
gamma GRB970228 [59] a revolutionne le domaine. Les modeles extragalactiques, mettant
en jeu des sources cosmologiques tres lointaines (de redshift superieur a 1), et notamment les
modeles dits de \boule de feu ultra-relativiste"4, sont maintenant favorises.
Comme montre sur la gure 1.9, le flux dius de neutrinos de haute energie que ces modeles
prevoient est faible [48] :
E  d
dE
(cm−2s−1sr−1) =
8<
: 3  10
−14 pour 1 TeV < E < 100 TeV
3  10−14

E
100 TeV
−1
pour E > 100 TeV
(1.15)
Les evenements issus de telles sources seront donc peu nombreux. Ils doivent e^tre cependant
facilement detectables puisque correles en direction et en temps aux bouees de rayons gamma.
Les neutrinos des defauts topologiques
Des defauts topologiques, comme par exemple les monopo^les magnetiques ou les cordes
cosmiques, ont pu e^tre formes par brisure de symetrie lors des transitions de phase aux debuts
de la formation de l’Univers. En eet, lors d’une brisure de symetrie, certaines regions de
l’espace non connectees causalement peuvent acquerir un etat dierent de l’etat degenere du
reste de l’Univers ou me^me rester dans la phase de symetrie non brisee qui regnait avant la
transition de phase. Dans ces zones, le vide est caracterise par hi = v0, alors que partout
ailleurs hi = v (ou v et v0 dependent de l’echelle de brisure de symetrie).
Ces defauts topologiques, reflets de l’Univers en formation, contiennent donc un exces
d’energie. Bien que topologiquement stables, ils peuvent perdre une partie de cette energie par
annihilation ou eondrement : emission de radiations gravitationnelles par des boucles macros-
copiques de cordes cosmiques, emission directe de particules par la corde cosmique elle-me^me,
annihilation d’etats lies metastables monopo^le-antimonopo^le (appele \monopolonium"). . . Ces
dierents scenarii produisent tous une emission de quanta massifs de dierents champs (bosons
de jauge, bosons de Higgs, fermions supermassifs) appeles particules \X". Celles-ci se desinte-
grent tres rapidement en quarks et leptons, engendrant ainsi un flux de nucleons, photons et
neutrinos, dont l’energie peut aller jusqu’a mX , l’echelle de la transition de phase. Si cette
derniere est celle de Grande Unication, a une echelle d’energie d’environ 1016 GeV, on obtient
un processus susceptible de produire des rayons cosmiques d’ultra-haute energie sans faire in-
tervenir de mecanisme d’acceleration.
4L’idee de base de ces modeles est l’existence de grandes quantites d’energie rela^chees dans une region compacte
et opaque aux photons. En se refroidissant adiabatiquement, le systeme produit une onde relativiste, source
d’acceleration d’electrons et de protons. Ces derniers peuvent alors interagir avec les photons d’energie typique
de 0.1 a 1 MeV pouvant s’echapper des que la profondeur optique de la \boule de feu" est susamment reduite,
et ainsi produire des neutrinos.
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Figure 1.9: Flux dius de neutrinos issus de sursauts gamma selon le modele de \boule de feu relativiste"
GRB presente en [48], et de defauts topologiques selon les modeles BHA, SIG et WIC (voir texte). Pour
comparaison, le flux de neutrinos atmospheriques ATM [34] est egalement schematise.
Les flux dius de neutrinos prevus sont faibles et tres incertains. Ils dependent de nombreux
parametres et notamment de la masse mX et du type de defaut topologique. Nous considerons
3 principaux modeles. Les flux qui y sont associes sont presentes sur la gure 1.9 :
 modele BHA [60] : modele de perte d’energie des cordes cosmiques par emission d’ondes
gravitationnelles ou modele d’annihilation de monopolonium pour mX = 1016 GeV. Le
flux protonique est normalise par rapport aux observations faites a 5  1019 eV. Le champ
magnetique intergalactique est pris egal a 10−12 G,
 modele SIG [61] : idem avec normalisation du flux total (nucleons et photons) aux
observations des rayons cosmiques les plus energiques (> 1020 eV),
 modele WIC [62] : modele d’emission directe de particules par des cordes cosmiques
pour mX = 1013 GeV (au-dela de cette energie, de tels modeles rentrent en conflit avec les
observations).
Les neutrinos de la matiere noire
La presence de matiere noire dans l’Univers est necessaire pour expliquer certains com-
portements qui violeraient les lois fondamentales de la dynamique si seule la matiere visible
etait presente. La matiere noire pourrait e^tre de nature baryonique, sous forme d’objets massifs
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sombres, ou non baryonique, sous forme de particules elementaires. Dans les deux cas, sa
recherche peut e^tre eectuee de maniere directe ou indirecte.
La detection directe de matiere noire baryonique consiste a chercher des objets astrophysiques
proches et susamment lumineux, comme par exemple des naines rouges, blanches ou des
etoiles avortees. Quelques dizaines de candidats ont pu e^tre observes. Les donnees restent peu
nombreuses.
La detection indirecte de matiere noire baryonique consiste a chercher des eets gravita-
tionnels, comme ceux de microlentille, produits par des objets massifs. Le petit nombre de
candidats trouves par les experiences MACHO [63] et EROS [64] en direction du Grand Nuage
de Magellan indique que de tels objets compacts ne peuvent expliquer a eux seuls l’anomalie
observee de la courbe de rotation de la Galaxie.
La detection directe de matiere noire non baryonique consiste a mesurer sur Terre les
reculs de noyaux atomiques lorsqu’ils entrent en collision avec les particules hypothetiques qui
composent le halo galactique [65]. Les detecteurs sont de plus en plus massifs et devraient
apporter des resultats signicatifs.
La detection indirecte de matiere noire non baryonique consiste a observer des neutrinos
produits par l’annihilation de particules presentes a l’interieur des corps celestes. Ces particules,
appelees WIMPs (acronyme anglais de \Weakly Interacting Massive Particles"), auraient une
masse de l’ordre de celle du boson W et interagiraient faiblement avec la matiere. Elles auraient
ete produites lors du Big Bang. Le candidat WIMP le plus en vogue est le neutralino 01,
combinaison lineaire stable5 la plus legere des partenaires supersymetriques du photon, du Z0 et
des deux bosons de Higgs neutres. Si le halo de la Galaxie est forme de neutralinos, ces derniers
orbitent autour des corps celestes et perdent de l’energie, descendant vers des orbites de plus
en plus basses. Certains d’entre eux seraient ainsi captures et pieges gravitationnellement au
centre de corps comme le Soleil ou la Terre. Si leur densite y est susante, ils s’annihilent en
produisant des hadrons qui, en se desintegrant, engendrent a leur tour des neutrinos. L’energie
de ces derniers est du me^me ordre de grandeur que la masse des neutralinos. Les telescopes a
neutrinos pourraient donc participer a la recherche de matiere noire non baryonique. Le signal
serait constitue par un exces d’evenements provenant du centre de la Terre ou de celui du Soleil
par rapport au fond attendu de neutrinos atmospheriques [66].
1.6 Etude des oscillations de neutrinos
Outre un ro^le d’etalonnage, les neutrinos atmospheriques peuvent egalement fournir aux
detecteurs de neutrinos cosmiques une excellente opportunite d’etude sur les oscillations
de neutrinos [66]. L’analyse selectionne les evenements purement verticaux ascendants et
completement contenus dans le detecteur, c’est-a-dire pour lesquels la totalite de la trace
muonique issue d’une interaction courant charge est visible. Cela permet d’etudier le spectre
entre 5 et 100 GeV des neutrinos ayant traverse le diametre de la Terre. Une suppression du
flux est attendue pour E (GeV)=
h
104 m2 (eV2)
i
=(2n + 1), ou n est un entier. Les resultats
de la collaboration SuperKamiokande [20] suggerent une dierence des carres des masses
m2 comprise entre 10−2 et 10−3 eV2 et un angle de melange eleve. Cette solution serait
5si la R-parite est conservee
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particulierement bien adaptee a l’analyse proposee par les telescopes a neutrinos puisque la
presence d’oscillations se traduirait par une forte suppression d’evenements entre 10 et 100 GeV.
1.7 Conclusion : les potentialites des telescopes a neutrinos
Les sources ponctuelles ou diuses de neutrinos cosmiques de haute energie qui viennent
d’e^tre mentionnees sont diverses. Les flux que l’on peut attendre de chacune d’elles ont ete
estimes. Il existe des dierences importantes selon les modeles proposes. Les telescopes a neutri-
nos peuvent apporter des contraintes supplementaires a ces modeles et sonder plus profondement
l’Univers. Du point de vue astrophysique, ils ouvriraient une nouvelle fene^tre d’observation
complementaire de l’astronomie photonique. Ils peuvent de plus permettre d’elucider une partie
du mystere qui entoure l’origine des rayons cosmiques les plus energiques. Du point de vue
de la physique des particules, ils constituent un moyen unique d’acceder aux tres hautes energies.
La detection de neutrinos de haute energie met en jeu des domaines d’une grande diversite :
physique du rayonnement cosmique, oscillations de neutrinos, astrophysique des noyaux actifs
de galaxie, detection des supernov, origines des sursauts gamma, identication de la matiere
noire, donnees cosmologiques. . . On peut egalement envisager d’autres possibilites comme :
 une mise en evidence du neutrino tau. La signature d’une interaction  de courant
charge consiste en l’identication de deux cascades (\double bang") caracterisant chaque
extremite d’une trace qui est celle du  [67],
 la detection de rayons gamma tres energiques par la mise en evidence de la composante
muonique de la cascade electromagnetique produite dans l’atmosphere [68],
 la detection de e via l’interaction e + e− ! W− ! cascade, a la resonance de Glashow
(a E ’ 6; 3 PeV),
 une participation importante a d’autres avancees scientiques :
{ oceanologie, etude des milieux marins abyssaux ou de la glace antarctique profonde.
Les detecteurs necessitent en eet une comprehension maximale des proprietes des
milieux dans lesquels ils sont plonges (eau des lacs et des mers, glace antarctique).
Comme nous le verrons au paragraphe 2.3.2, de nombreuses mesures sont eectuees
dans ce sens,
{ triangulation mondiale des regions sismiques, notamment dans des zones abyssales
jusqu’alors tres peu explorees,
{ tomographie de la Terre : l’observation d’une source ponctuelle de neutrinos a travers
le prisme terrestre pourrait permettre de sonder la structure interne profonde de notre
planete [69].
Un telescope a neutrinos est un instrument de mesure pluridisciplinaire. Il touche
l’Astronomie, l’Astrophysique, la Physique des Particules, les Sciences de la Terre,
l’Oceanographie. Comme cela est souligne dans l’introduction de ce memoire, la physique des
neutrinos de haute energie se trouve donc a la croisee de plusieurs chemins. Voici rassembles les
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principaux mots-cles qui les jalonnent. Insistons sur le fait que l’imprevu pourrait occuper une
place de choix dans cette partie de la Science encore largement inexploree :
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Nous allons maintenant voir les contraintes experimentales que la detection des neutrinos
de haute energie impose. Cela nous permettra d’estimer les taux d’evenements attendus. Nous
presenterons alors les dierents projets en cours.
Chapitre 2
Les telescopes a neutrinos
Et, mesurant les cieux sans bouger d'ici bas,
Il conna^t l'Univers et ne se conna^t pas.
La Fontaine, Fables, VIII, 26.
La principale caracteristique du neutrino reside dans la faiblesse de son interaction avec la
matiere. Cela a rendu sa premiere mise en evidence directe tardive et delicate. Le probleme
n’a guere change depuis : les experiences de detection de neutrinos doivent toutes lutter contre
un bruit de fond important par rapport a un signal faible. Avant de nous interesser plus
speciquement a la detection des neutrinos de haute energie, voyons quels neutrinos les hommes
ont deja reussi a prendre dans leurs lets et comment ils l’ont fait.
2.1 Detecter des neutrinos
Detecter des particules possedant une section ecace si faible impose trois contraintes
experimentales majeures : un flux important, une cible epaisse et un blindage susant. La
premiere observation directe fut faite en 1956 aupres du reacteur nucleaire de Savannah River
produisant en abondance des antineutrinos electroniques. Une cible constituee de 400 litres
d’eau cadmiee et de 5400 litres de scintillateur liquide, entouree de photomultiplicateurs, y fut
placee durant pres de 1400 heures. La reaction utilisee est la capture de l’antineutrino par un
proton e + p ! e+ + n (reaction -inverse). Une co¨ncidence retardee entre la lumiere issue
de l’annihilation du positron et celle due a la capture du neutron constitue alors une signature
propre du passage du neutrino. Des experiences utilisant ce principe existent toujours, comme
celle aupres du reacteur nucleaire de CHOOZ dans les Ardennes [70]. Elles benecient du flux
gigantesque d’antineutrinos produit par les reacteurs : une centrale de 1000 MW emet environ
5  1020 antineutrinos de basse energie (< 10 MeV) par seconde !
Les techniques et experiences basees sur les centrales nucleaires ou sur les accelerateurs de
particules ont permis de mettre en evidence les neutrinos (au moins les saveurs electroniques
et muoniques) et de les etudier precisement. La source initiale y est \articielle", les neutrinos
etant crees par des machines humaines a des energies inferieures a quelques centaines de GeV.
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Cela a contribue a mettre au point d’autres principes de detection desormais couramment
employes dans de nombreuses experiences a l’ecoute des neutrinos du cosmos. Remarquons
que celles-ci se situent toutes en dessous de plusieurs centaines de metres de roche puisqu’elles
necessitent un blindage important contre le flux de rayons cosmiques. Voici les trois principales
techniques utilisees :
 lorsqu’un neutrino interagit avec un electron de la cible, l’electron de recul peut e^tre observe
a travers la lumiere qu’il emet lorsqu’il traverse un scintillateur liquide. Cette lumiere
est recueillie par des photomultiplicateurs. Cela donne acces a l’energie et a la direction
du neutrino. Parmi les experiences l’utilisant ou l’ayant utilise, citons LVD (Large Volume
Detector) [71], MACRO (Monopole And Cosmic Ray Observatory) [72] et Borexino [73]
dans le laboratoire souterrain du Gran Sasso sous plus d’un kilometre de roche,
 les experiences radio-chimiques utilisent la transformation d’un isotope stable d’une
substance en un isotope radioactif d’une autre substance. Par exemple, l’experience
pionniere Chlore [74] dans la mine de Homestake aux Etats-Unis utilisait la reaction
37Cl+e ! 37Ar+e−. Les experiences GALLEX [75] et SAGE [76] utilisaient comme
cible plusieurs dizaines de tonnes de gallium : 71Ga+e ! 71Ge+e−. Le but est de recueil-
lir et de compter les quelques atomes de compose radioactif produits par le passage des
neutrinos parmi les dizaines de tonnes de la cible. Avec ce procede, toute determination de
la direction ou de l’energie est impossible. Il n’est donc pas du tout adapte a l’astronomie.
En outre, l’analyse des donnees est plus delicate car elle est integree sur le spectre en
energie,
 d’autres experiences sont basees sur l’eet Tcherenkov que nous decrirons au para-
graphe 2.2.1. Une cible de plusieurs milliers de tonnes d’eau est entouree de plusieurs
centaines de photomultiplicateurs destines a recueillir la lumiere Tcherenkov emise
par le partenaire charge du neutrino. Cette technique conserve l’information direc-
tionnelle (sauf dans le cas de la reaction -inverse) et energique du neutrino. Parmi
les principales experiences l’utilisant, citons Kamiokande [77], remplace en 1996 par
SuperKamiokande [23], IMB [78] (Irvine, Michigan, Brookhaven) et SNO [27] (Sudbury
Neutrino Observatory) qui utilise de l’eau lourde (D2O).
Ces techniques ont permis de detecter des neutrinos d’origine cosmique. A ce jour ceux-ci
ne sont issus que de 3 sources :
 le Soleil, dont la fusion nous envoie quelques 65 milliards de neutrinos par centimetre carre
et par seconde,
 l’atmosphere terrestre, pour laquelle le mecanisme de production a ete detaille au para-
graphe 1.5.2,
 la supernova 1987A, situee dans le \Grand Nuage de Magellan"1.
Ces neutrinos deja mis en evidence ont des energies relativement faibles : quelques MeV pour
ceux du Soleil, quelques dizaines de MeV pour ceux de la supernova et quelques GeV (jusqu’au
1Il s’agit d’une galaxie satellite de notre Galaxie. Elle est distante de la Terre d’environ 50 kpc.
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TeV) pour les neutrinos atmospheriques. Nous avons vu au chapitre precedent le grand intere^t
que representent les neutrinos ayant des energies plus importantes (dans la region du TeV et
au-dela) et les nombreuses sources potentielles qui y sont associees. Nous allons maintenant
nous y interesser plus speciquement.
2.2 Detecter des neutrinos de tres haute energie
La detection de neutrinos cosmiques de haute energie ne fait pas exception : elle necessite
une cible epaisse et un blindage important. La faiblesse des flux detailles au paragraphe 1.5
rend cependant le probleme encore plus delicat. Comme nous le verrons, des surfaces eectives
de l’ordre du km2 (ou des volumes actifs de l’ordre du milliard de tonnes (!!)) sont alors
necessaires a l’observation d’un nombre satisfaisant d’evenements. Il s’agit de volumes tres
importants qui sont, comme le precise le tableau 2.1, plusieurs ordres de grandeur au-dela de
ceux des detecteurs de neutrinos en operation.
experience technique masse du
de detection detecteur (tonnes)
LVD [71] scintillateur liquide 1800
MACRO [72] scintillateur liquide 600
Baksan [79] scintillateur liquide 200
Kamiokande [77] eet Tcherenkov 2000
SuperKamiokande [23] eet Tcherenkov 50 000
IMB [78] eet Tcherenkov 800
Telescopes a neutrinos
de haute energie eet Tcherenkov 106-109
Tableau 2.1: Principales techniques de detection de neutrinos cosmiques permettant de faire de
l’astronomie et quelques experiences associees. Les futurs telescopes a neutrinos necessitent des volumes
beaucoup plus importants que les detecteurs existants.
Dans ces conditions, l’elaboration d’instruments utilisant des scintillateurs liquides n’est
pas envisageable pour des raisons techniques et nancieres. Les experiences radio-chimiques ne
remplissent pas les conditions requises pour faire de l’astronomie. Au contraire, les technologies
actuelles doivent permettre d’eectuer une detection basee sur l’eet Tcherenkov sur de tres
grandes surfaces et avec un seuil en energie inferieur au TeV, tout en apportant les informations
necessaires sur la direction et l’energie des neutrinos. C’est ce que nous allons maintenant
detailler.
Notons que d’autres methodes sont envisagees, comme l’observation des micro-ondes emises
par les cascades issues de neutrinos ou celle d’ondes acoustiques engendrees par le rechauement
du milieu de detection consecutivement aux pertes d’energie de ces cascades [6]. Ces techniques
imposent cependant un seuil en energie tres eleve de plusieurs PeV.
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2.2.1 Principe de detection
La reaction courant charge d’un neutrino avec la matiere terrestre produit un lepton de
me^me saveur que celle du neutrino et une cascade hadronique X. Dans le cas muonique, cela
donne :
() + N −! −(+) + X (2.1)
Si le lepton charge traverse un milieu d’indice n a une vitesse superieure a celle de la lumiere dans
ce milieu (v  c=n), et possede donc une energie superieure a l’energie de seuil Ec = mq
1− 1
n2
(ou
m est sa masse), il emet un rayonnement caracteristique appele rayonnement Tcherenkov
(gure 2.1). Tous les photons qui en sont issus sont emis autour de la trajectoire de la particule
sur un co^ne d’angle au sommet c deni par
cos c =
vlumiere
vparticule
=
c=n
c
=
1
n
(2.2)
et possedent la distribution spectrale suivante :
d2N
dxd
=
2
137  2

1− 1
n2  2

: (2.3)
Dans le cas de particules relativistes ( ’ 1), l’angle Tcherenkov c est independant de
l’energie. Le rayonnement peut e^tre detecte en instrumentant un milieu transparent a l’aide
d’une matrice tri-dimensionnelle de photomultiplicateurs. Les informations recueillies par ces
derniers doivent permettre de determiner la direction et l’energie du lepton charge. Comme
nous le verrons au paragraphe 2.2.2, celles-ci sont fortement correlees respectivement a la
direction et a l’energie du neutrino incident.
La detection de neutrinos de haute energie necessite un enorme volume de materiau
transparent. Dans ces conditions, ce dernier ne peut e^tre qu’un milieu naturel comme l’eau
ou la glace polaire. Par exemple, dans l’eau de mer d’indice de refraction n  1:35, un muon
ionisant plus energique que Ec  160 MeV rayonnera environ 220 photons Tcherenkov par
centimetre dans la fene^tre de sensibilite des photomultiplicateurs sur un co^ne d’angle au sommet
de 42.
L’avantage de la saveur muonique sur les saveurs electronique et tauique est important :
contrairement a l’electron ou au tau, le muon peut se propager sur de grandes distances,
que nous quantierons plus en detail au paragraphe 2.2.3. Notons par exemple qu’un muon
de 1 TeV parcourt en moyenne 1 km dans la roche et un muon de 100 TeV plus de 5 km.
Cela accro^t d’autant le volume eectif de detection car me^me si le neutrino interagit a
plusieurs kilometres du detecteur, le muon produit peut parvenir jusqu’a ce dernier. Ce
principe est schematise sur la gure 2.2. Au contraire, les e et les  ne seront detectes
que s’ils interagissent dans le volume geometrique du detecteur (evenements dits \con-
tenus"). C’est pourquoi nous nous interesserons dans la suite de ce travail essentiellement a
la saveur muonique. Quelques etudes sur les evenements contenus ont deja ete menees [67,80].
Le probleme principal reside dans le bruit de fond constitue par les muons atmospheriques
produits par interaction du rayonnement cosmique primaire avec l’atmosphere. Ils seront
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Figure 2.1: Emission du rayonnement
Tcherenkov par une particule chargee dans
un milieu d’indice n. Les photons sont emis sur
un co^ne d’angle au sommet c (equation 2.2).
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Figure 2.2: Augmentation du volume eectif de
detection par rapport au volume geometrique du
detecteur gra^ce aux grandes distances R par-
courues par les muons de haute energie.
presentes plus precisement au paragraphe 2.2.5. Ces particules, au contraire des neutrinos, ne
peuvent pas traverser la Terre : si un muon va du bas vers le haut, c’est qu’il provient d’un
neutrino. Le but consiste donc a rechercher des muons \ascendants", temoins du passage de
neutrinos.
Le second bruit de fond provient des neutrinos atmospheriques. Leur flux domine le signal
dius attendu en deca d’environ 10 TeV mais decro^t plus rapidement avec l’energie (voir
le paragraphe 1.5). Une resolution en energie susante sera donc necessaire pour reduire
signicativement ce bruit.
Pour resumer, nous pouvons dire que la detection de neutrinos de haute energie necessite :
1. de grands volumes (a cause de la faiblesse des flux et du petit taux d’interaction), pouvant
e^tre instrumentes par etapes et dans un budget raisonnable,
2. un detecteur place a grande profondeur an de se premunir des muons atmospheriques
crees lors de l’interaction du rayonnement cosmique primaire avec l’atmosphere terrestre,
3. une resolution en energie satisfaisante pour se premunir des neutrinos atmospheriques
qui sont predominants en dessous de 10 TeV,
4. une precision angulaire aussi bonne que possible pour identier les sources.
Toutes les caracteristiques de ce principe de detection vont e^tre detaillees et quantiees dans
la suite de ce travail. Nous allons commencer par calculer le flux de muons ascendants que
l’on peut attendre des neutrinos issus des diverses sources repertoriees au premier chapitre et
ainsi determiner le pouvoir de detection des telescopes a neutrinos. Pour cela, il est necessaire
de conna^tre la section ecace courant charge neutrino-nucleon et l’attenuation du faisceau de
neutrinos par la Terre, ainsi que la perte d’energie du muon avant son entree dans le detecteur.
Nous allons donc d’abord nous interesser a ces deux grandeurs.
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2.2.2 Interaction du neutrino sur la cible
La section ecace des interactions faibles courant charge des (anti)neutrinos avec la matiere
fait appel aux fonctions de distributions partoniques q et q dans les nucleons :
d2ccN
dxdy
=
2G2F mNE

M4W
(Q2 + M2W )2
[xq(x;Q2) + x(1− y)2q(x;Q2)] (2.4)
ou Q est l’impulsion de transfert entre le neutrino et le muon et ou x = Q2=2mN (E − E)
et y = 1 − (E=E) sont les variables de Bjorken. Au-dessous du TeV, la section ecace
augmente lineairement avec E . Les fonctions de distributions partoniques y sont dominees par
la contribution des quarks de valence, rendant la section ecace des antineutrinos plus faible
que celle des neutrinos. A plus haute energie, l’eet du propagateur du W devient important
en supprimant les valeurs a grand Q2. Les fonctions de distributions partoniques, au sein
desquelles la contribution des quarks de la mer augmente avec l’energie, sont alors dominees
par les petites valeurs de x (x < M
2
W
2mN E
). C’est pourquoi les sections ecaces des neutrinos et
celles des antineutrinos deviennent identiques et s’inflechissent pour devenir proportionnelles
a log(E). Les mesures experimentales des fonctions de structure sont actuellement limitees a
des valeurs x > 10−4. Cela rend la determination des sections ecaces faite par extrapolation
precise jusqu’a environ 10 PeV. Elle est plus incertaine au-dela. Cela sut pour la grande
majorite de la physique mise en jeu et en particulier celle consideree dans ce travail. Les
distributions partoniques employees dans ce dernier sont celles determinees par la collaboration
CTEQ [81].
Un neutrino ascendant avec un angle d’incidence nadir au-dessus du nadir (un angle nul
signie que le neutrino est strictement vertical ascendant) rencontre une certaine densite-colonne
z de terre (gure 2.3). Cette quantite est a comparer a la longueur d’interaction Lint des neutrinos
et antineutrinos sur une cible de nucleons (gure 2.4). Celle-ci est donnee a partir de la section
ecace ccN par :
L−1int = NA  ccN (E) (2.5)
ou NA est le nombre d’Avogadro. Le facteur de transmissivite de la Terre a un flux de neutrinos
d’energie E ascendants avec un angle zenithal  est alors donne par :
T (;E) = exp
 −z()
Lint(E)

(2.6)
Il est represente sur la gure 2.5. Notons par exemple qu’un flux de neutrinos ascendants
strictement verticaux est diminue d’un facteur e a 40 TeV et est tres attenue au-dela du PeV.
Les neutrinos horizontaux ne sont quant a eux quasiment pas aectes jusqu’a 100 PeV car ils
traversent une moindre quantite de matiere. La transmissivite totale de la Terre S(E) a un flux
isotrope de neutrinos ascendants d’energie E est alors :
S(E) =
1
2
Z
T (;E) dΩ (2.7)
ou l’integration est eectuee sur l’hemisphere inferieur (gure 2.6). On peut, par exemple, re-
marquer que la Terre absorbe en moyenne plus de 30% d’un flux isotrope de neutrinos ascendants
de 100 TeV et pres de 70% de ceux de 1 PeV.
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Figure 2.3: Densite-colonne de terre z ren-
contree par des neutrinos incidents avec un angle
 au-dessus du nadir selon le modele geophysique
du globe (Preliminary Earth Model) [82]. Elle
est donnee en centimetre equivalent-eau (cm-ee),
ce qui correspond a des gcm−2. Le cur ter-
restre, tres dense, y est nettement visible.
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Figure 2.4: Longueur d’interaction courant
charge des neutrinos (trait plein) et des antineu-
trinos (pointilles) avec la matiere en fonction
de leur energie. Elle est donnee en centimetre
equivalent-eau (cm-ee), ce qui correspond a des
gcm−2.
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Figure 2.5: Facteur de transmissivite de la Terre
a un flux de neutrinos d’energie E ascendants
avec un angle zenithal z. L’eet du cur ter-
restre y appara^t clairement.
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Figure 2.6: Transmissivite totale S(E) de la
Terre a un flux isotrope de neutrinos ascendants
d’energie E.
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La direction et l’energie du muon produit lors de l’interaction courant charge d’un neutrino
sont fortement correlees respectivement a la direction et a l’energie de ce dernier. La fraction
moyenne d’energie emportee par le muon est montree sur la gure 2.7 par la courbe en pointilles.
Tous les evenements n’ont cependant pas la me^me probabilite d’e^tre vus pas le detecteur. Nous
avons souligne (gure 2.2) que ce dernier a un volume sensible d’autant plus important que
le muon a une energie elevee. C’est pourquoi la fraction moyenne d’energie emportee par les
muons arrivant au detecteur (courbe en trait plein de la gure 2.7) est plus importante que
dans le cas general.
L’angle moyen entre le neutrino incident et le muon produit est presente en fonction de
l’energie du neutrino sur la gure 2.8 par la courbe en pointilles. Il peut e^tre ajuste par la
fonction suivante :
−  1:3

(E(TeV )) 0:6
(2.8)
Les grands angles sont principalement causes par des evenements ou le muon emporte une faible
partie de l’energie du neutrino. Ceux-ci ont moins de chance d’e^tre vus par le detecteur. C’est
pourquoi l’angle moyen entre un neutrino et un muon est plus faible quand on impose a ce
dernier de parvenir jusqu’au detecteur (courbe en trait plein de la gure 2.8). Il peut dans ce
cas e^tre ajuste par :
−  0:7

(E(TeV )) 0:6
(2.9)
Notons qu’il est encore plus faible dans le cas des antineutrinos de basse energie puisque les
antimuons emportent une partie plus importante de l’energie que ne le font les muons. L’angle
moyen entre les antineutrinos et les antimuons parvenant au detecteur peut e^tre ajuste par :
−  0:5

(E(TeV )) 0:55
(2.10)
Les muons conservent donc tres precisement l’information directionnelle des neutrinos de
haute energie. En reconstruisant ecacement leur direction, on pointera precisement vers la
source d’emission. Cette condition, necessaire pour faire de l’astronomie, justie l’appellation
\telescope a neutrinos". Nous verrons au paragraphe 4.3 que la resolution de ce dernier ne
sera pas limitee par l’angle physique entre le neutrino incident et le vrai muon que nous venons
de presenter mais par les eets dus a la reconstruction de la trace muonique.
2.2.3 Propagation du muon
Les pertes d’energie du muon dans la matiere sont dues d’une part a des processus continus
d’ionisation et d’autre part a des processus radiatifs. Ces derniers, comme le rayonnement de
freinage, la production de paires (Z ! e+e−Z’) et la hadroproduction (N !  hadrons),
entrainent une plus grande fluctuation. Les pertes d’energie par ionisation sont pratiquement
constantes au-dessus du GeV. Celles qui sont radiatives augmentent lineairement avec l’energie
du muon. La perte d’energie moyenne d’un muon d’energie E peut alors e^tre decrite par
l’expression :
−

dE
dx

= (E) + (E)E (2.11)
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Figure 2.7: Fraction moyenne de l’energie du
neutrino emportee par le muon. La courbe en
pointilles considere tous les evenements (cas a
la production). Celle en trait plein ne prend
en compte que les muons arrivant jusqu’au
detecteur.
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Figure 2.8: Angle moyen entre le neutrino
d’energie E et le muon produit par interaction
courant charge. La courbe en pointilles considere
tous les evenements (cas a la production). Celle
en trait plein ne prend en compte que les muons
arrivant jusqu’au detecteur. Elle est lissee par la
fonction de l’equation 2.9.
ou le facteur  tient compte de l’ionisation et le facteur  des eets radiatifs. Ces parametres
peuvent en premiere approximation e^tre consideres independants de l’energie du muon. Leurs
valeurs dans l’eau sont par exemple respectivement d’environ 2 MeVcm−1 et 3:410−6 cm−1 [17].
Pour une energie superieure a l’energie critique c = =, valant environ 600 GeV dans l’eau
et 500 GeV dans la roche, les processus radiatifs stochastiques deviennent predominants. C’est
pourquoi une determination precise du parcours des muons, de leurs flux et de leurs eets sur le
detecteur necessitent des simulations Monte Carlo. Celles-ci seront presentees dans les prochains
chapitres. Notons simplement que la distance moyenne que parcourt un muon est proportionnelle
a son energie en dessous du TeV et au logarithme de son energie au-dela. Elle atteint dans la
roche environ 1.1 kilometres a 1 TeV, 2.9 km a 10 TeV et 5.1 km a 100 TeV. Le volume eectif
du detecteur pour des evenements muoniques est fortement elargi par ces distances (gure 2.2).
2.2.4 Taux d’evenements attendus
L’objet de ce paragraphe est d’evaluer le flux de muons induits par les neutrinos provenant
des diverses origines presentees au premier chapitre. Cela a ete fait a l’aide de simulations
Monte Carlo. Celles-ci prennent en compte les flux initiaux de neutrinos, la probabilite d’une
interaction courant charge et sa cinematique, la transmissivite de la Terre et la propagation des
muons jusqu’au detecteur. Le flux muonique est donne analytiquement par :
d
dE
=
Z
d
dE
 S(E)  P(E ; E)  dEdΩ (2.12)
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ou
 S(E) est le facteur de transmissivite totale de la Terre deni par l’equation 2.7,
 P(E ; E) represente la probabilite qu’un neutrino d’energie E donne un muon
d’energie E au detecteur :
P(E ; E) = NA  ccN (E)  hR(E ;E)i (2.13)
ou hR(E ;E)i est le trajet moyen que parcourt un muon produit par un neutrino d’energie
E avant d’atteindre une energie E.
L’integrale de l’equation 2.12 s’eectue bien entendu aussi sur l’angle d’incidence des neutrinos.
Les resultats de ces simulations apparaissent sur la gure 2.9. Les spectres des muons atteignant
le detecteur issus soit de neutrinos atmospheriques soit de noyaux actifs de galaxie y sont
presentes.
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Figure 2.9: Spectres, au niveau du detecteur, des muons issus de neutrinos atmospheriques selon le
modele ATM [34] et de noyaux actifs de galaxie selon les modeles generiques (NMB [44], SDDS [45])
et selon les modeles de blazar (PRO [46], MRLB [47]). Ces modeles ont ete presentes et detailles au
paragraphe 1.5. Les flux de neutrinos associes sont montres sur la gure 1.8.
En supposant que la surface eective de detection Ae soit independante de l’energie (c’est-
a-dire qu’elle soit constante au-dela d’un seuil Eseuil) et de la direction des muons, le nombre
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d’evenements que l’on peut attendre des dierentes sources peut se calculer analytiquement par :
N(E > Eseuil) = Ae
Z
Eseuil
d
dE
 dEdΩ (2.14)
Le tableau 2.2 resume les taux d’evenements provenant de sources diuses pour un detecteur
de surface eective constante de 0.1 km2 avec des seuils compris entre 1 et 100 TeV. Bien
evidemment, l’ecacite de detection depend en fait de l’energie et de la direction des muons.
Nous presenterons explicitement cette dependance au chapitre 4. Cela permettra de donner des
estimations plus precises sur les nombres d’evenements attendus.
Energie de seuil Eseuil
Modele 1 TeV 10 TeV 100 TeV
Atmospheriques
ATM [34] 1180 28 0.4
neutrinos prompts
VOL [31] 26 2.9 0.15
ZHV [32] 217 29 1.6
TIG [33] 3.2 0.35 0.02
NAG generiques
SDSS [45] 429 278 120
NMB [44] 776 249 49
Blazars
PRO [46] 52 36 19
MRLA [47] 35 5.2 0.5
MRLB [47] 39 7.7 2.0
Sursauts gamma
Boule de feu [48] 1.0 0.5 0.1
Defauts topologiques
BHA [60] 1.0 0.6 0.3
SIG [61] 4  10−3 3  10−3 2  10−3
WIC [62] 0.7 0.4 0.2
Neutrinos cosmologiques
COS-2 et COS-4 [38] 5  10−3 - 3  10−6
Tableau 2.2: Nombre de muons ascendants induits par an par des neutrinos dans un detecteur de
surface eective constante de 0.1 km2 au-dessus d’un seuil en energie du muon Eseuil. Les sources diuses
considerees sont l’atmosphere terrestre, les noyaux actifs de galaxie (NAG) selon les modeles generiques et
selon les modeles de blazar, les sursauts gamma, les defauts topologiques et le fond dius cosmologique.
Tous les modeles associes ont ete presentes et detailles au paragraphe 1.5. Le modele ATM inclut la
contribution charmee du modele VOL.
On peut d’ores et deja armer qu’un detecteur de 0.1 km2 possedant un seuil en energie
susant ( 10 TeV) devrait permettre de mettre en evidence une production hadronique de
neutrinos au sein des noyaux actifs de galaxie ou d’exclure les hypotheses actuelles. Les modeles
presentes (hormis celui de Mannheim MRLA-B [47]) donnent en eet un signal dius superieur
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au bruit de fond constitue par les neutrinos atmospheriques et leur contribution charmee. Un
tel detecteur pourrait egalement permettre de voir individuellement les noyaux actifs de galaxie
les plus puissants. Toutefois, une recherche systematique necessitera assurement des detecteurs
plus grands.
Les neutrinos provenant de defauts topologiques necessiteront aussi de plus grandes surfaces
de detection (typiquement 1 km2) et une grande periode d’observation. Me^me dans ces
conditions, les neutrinos cosmologiques et ceux des defauts topologiques selon le modele SIG
semblent dicilement visibles.
Les potentialites de detection de sources galactiques dependent beaucoup de l’objet
considere. Le modele de production de neutrinos au sein de la nebuleuse du Crabe supposee
\depouillee" [52] (paragraphe 1.5.4) prevoit un faible taux de moins d’un evenement par an
au-dessus du TeV dans un detecteur de 1 km2. Ce dernier est pris a 45 degres de latitude
Nord et voit cette source 37% du temps en dessous de l’horizon. La situation devrait e^tre en
revanche plus favorable pour d’autres sources comme VELA. Celle-ci, plus proche et toujours
visible, pourrait engendrer dans les me^mes conditions une trentaine d’evenements annuels.
Les neutrinos issus du plan galactique donnent environ 5-6 evenements par an et par
steradian dans un detecteur de 0.1 km2. L’angle solide sous-tendu depend de la position du
telescope.
Concernant la detection de matiere noire non baryonique, un calcul de l’exposition necessaire
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Figure 2.10: Aire eective necessaire pour detecter un
evenement par an en fonction de la masse du neu-
tralino [6]. Ces resultats sont obtenus pour un jeu
\raisonnable" de parametres supersymetriques.
a l’observation d’un signal de neutrali-
nos a ete mene dans l’hypothese d’un
jeu \raisonnable" de parametres super-
symetriques [6]. La conclusion est qu’un
detecteur de 0.1 km2 devrait explorer un
domaine spectral important puisqu’il ob-
serverait plus d’une dizaine d’evenements
par an pour des neutralinos de masse com-
prise entre 100 GeV et 1 TeV (gure 2.10).
Des masses inferieures a 45 GeV sont ex-
clues par des contraintes experimentales
et theoriques [83]. Des masses superieures
a quelques TeV sont exclues par des con-
siderations cosmologiques et theoriques.
Il semble de plus qu’un tel detecteur
soit bien adapte au probleme pour une
vaste region de l’espace des phases super-
symetrique [6].
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Une etude complete des sources potentielles de neutrinos de tres haute energie necessite donc
une surface de detection aussi grande que possible (typiquement 1 km2) car les flux attendus
sont tres incertains. La meilleure facon de lever ces incertitudes est d’eectuer une mesure
directe. La realisation d’un telescope de 0.1 km2 constitue une approche prudente qui devrait
permettre de detecter quelques evenements. C’est a ce type d’instrument que ce travail s’est
particulierement interesse.
2.2.5 Les muons atmospheriques
Le principal bruit de fond a la detection de muons issus de neutrinos provient du flux
tres abondant de muons produits par les interactions des rayons cosmiques primaires avec
l’atmosphere terrestre. Il est considerablement diminue en protegeant le detecteur par une
forte epaisseur de matiere. A 2300 metres sous l’eau, il domine encore toutefois de 6 ordres
de grandeur le flux induit au-dela de 1 TeV par les neutrinos atmospheriques verticaux
descendants (gure 2.11). Rappelons que ce dernier est plus important que le signal attendu
de neutrinos cosmiques. Les muons atmospheriques ne peuvent cependant pas traverser la
Terre. Ils ne peuvent donc pas parvenir au detecteur avec des angles zenithaux superieurs a
90 degres : un muon ascendant provient necessairement d’un neutrino. C’est donc uniquement
parmi ce type d’evenements que le signal devra e^tre recherche. C’est ce que souligne le
tableau 2.3. Malgre cette contrainte, les telescopes a neutrinos restent sensibles a tout ins-
tant a un hemisphere celeste complet (le detail du ciel observable sera donne au paragraphe 4.3).
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Figure 2.11: Distributions angulaires des muons atmospheriques et des muons issus de neutrinos at-
mospheriques au-dela de 1 TeV, a une profondeur sous-marine de 2300 metres. Dans la direction du
zenith, les muons atmospheriques sont environ un million de fois plus nombreux que ceux provenant de
neutrinos. Aucun d’entre eux ne possede cependant un angle zenithal z superieur a 90 degres. C’est
donc uniquement dans cette region que le signal devra e^tre recherche (voir aussi le tableau 2.3).
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region celeste muons muons issus de
consideree atmospheriques neutrinos atmospheriques
vou^te entiere (4) 5.510−9 7.310−14
hemisphere inferieur (2) 0 3.610−14
Tableau 2.3: Flux (cm−2s−1) au-dessus de 1 TeV des muons atmospheriques et des muons issus de
neutrinos atmospheriques, a 2300 metres de profondeur pour tous les evenements (4) et pour ceux
provenant de l’hemisphere inferieur (2).
La probabilite de reconstruire un muon ou une gerbe de muons atmospheriques comme un
evenement ascendant devra e^tre la plus faible possible, an de ne pas les confondre avec les
signaux potentiels. Le pouvoir de rejet de la methode de reconstruction par rapport a ce bruit
de fond devra donc e^tre maximal et estime avec precaution. Nous y reviendrons en detail au
paragraphe 4.5.
Apres avoir vu les principes generaux pouvant permettre l’observation de neutrinos de
tres haute energie, nous allons maintenant nous interesser aux principales caracteristiques des
detecteurs en cours de mise au point, dont les projets associes seront presentes aux para-
graphes 2.4 et 2.5.
2.3 Caracteristiques generales des detecteurs
2.3.1 Instruments de mesure
Le detecteur est une matrice tri-dimensionnelle de modules optiques (MO) destines a
recueillir la lumiere Tcherenkov. Ces derniers sont les instruments de mesure de base, les
\yeux", du telescope. La gure 2.12 en presente le schema de principe. Ils sont constitues
d’un photomultiplicateur (PMT) [84] et de son electronique associee. L’ensemble est protege
de la pression environnante par une sphere de verre. Nous avons en eet souligne l’importance
de blinder le detecteur en le placant a grande profondeur. Par exemple, la pression regnant
a 2300 metres sous l’eau est d’environ 230 bars. Un gel silicone d’indice optique n ’ 1:41
applique entre la sphere en verre (n ’ 1:48) et le photomultiplicateur (n ’ 1:47) maintient ce
dernier et assure une bonne continuite optique. Une cage de materiau de grande permeabilite
magnetique placee autour du photomultiplicateur protege celui-ci du champ magnetique
terrestre. Ceci est necessaire pour avoir une ecacite de detection homogene. Le choix
d’utiliser des photomultiplicateurs pluto^t que d’autres instruments photosensibles est guide par
des contraintes techniques et nancieres.
La qualite des modules optiques influence directement les performances du detecteur. Toutes
les caracteristiques utilisees dans les simulations eectuees pour ce travail seront quantiees au
paragraphe 3.3.1. Leur influence sera discutee au chapitre 5. Nous nous contenterons ici de
resumer les principales qualites requises par les photomultiplicateurs [85] :
 une collection uniforme des photons sur une grande surface de photocathode (typiquement
un diametre d’au moins 10 pouces), la meilleure ecacite quantique possible (environ 25%
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Figure 2.12: (a) Schema de principe d’un module optique. Une sphere de verre resistant a plus de 600 bars
de pression contient un photomultiplicateur (PMT), l’electronique associee a ce dernier, ainsi qu’une cage
jouant le ro^le de blindage contre le champ magnetique terrestre. Le photomultiplicateur est colle a la
face interne de la sphere par un gel silicone garantissant un bon contact optique. (b) Photographie d’un
photomultiplicateur place dans une demi-sphere et entoure d’une cage de -metal.
au pic pour une photocathode dialcaline), et une bonne ecacite de collection des photo-
electrons (de 80 a 90%),
 une bonne resolution en temps, principalement limitee par la dispersion temporelle na-
turelle (appelee TTS pour \Transit Time Spread") due aux fluctuations du temps de
transit entre la photocathode et la premiere dynode. Elle est generalement comprise entre
1 et 2 ns (ecart type),
 une bonne linearite sur une large gamme dynamique ; pour cela, le signal de sortie pourra
e^tre pris aussi bien sur l’anode terminale que sur des dynodes intermediaires,
 une bonne resolution en energie, de maniere a distinguer les signaux du bruit constitue
principalement de photo-electrons isoles,
 un signal le plus regulier possible pour pouvoir distinguer les evenements a plusieurs muons
par l’analyse de leur forme,
 des impulsions secondaires parvenant avant et apres le signal principal qui soient faibles,
 une resistance mecanique compatible avec les eorts a supporter lors du deploiement du
detecteur et une bonne resistance aux contraintes d’environnement (illumination au jour,
chocs thermiques, . . . ), assurant une duree de vie superieure a 10 ans.
La sensibilite de detection, qui depend de la surface de photocathode et des ecacites quantique
et de collection des photo-electrons, intervient deux fois dans les performances du detecteur :
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 plus le nombre de photomultiplicateurs touches est important, plus les ecacites de
declenchement et de reconstruction sont grandes, et plus la resolution sur la direction
du muon est bonne,
 plus la photo-statistique, c’est-a-dire le nombre moyen de photo-electrons Ni engendres
par eet photo-electrique sur la photocathode, est grande, meilleure est la resolution en
temps sur le signal t  TTS=
p
Ni.
La densite de modules optiques est faible, typiquement 10−5 par m3. Les performances de ces
instruments sont donc cruciales et elles doivent e^tre determinees avec precision.
2.3.2 Proprietes optiques du milieu de detection
Comme nous l’avons vu, la detection de neutrinos cosmiques de haute energie necessite
l’instrumentation d’un volume grand et profond de milieu transparent. Dans ces conditions,
seuls des milieux naturels semblent techniquement et nancierement envisageables. Les
experiences a l’etude ou en cours de realisation seront presentees au paragraphe suivant. Elles
utilisent l’eau des lacs et des mers ainsi que la glace polaire antarctique. Les performances
d’un detecteur de rayonnement Tcherenkov sont directement et fortement liees aux proprietes
optiques du milieu instrumente. Ce sont ces dernieres que nous allons maintenant developper.
Les trois principales proprietes d’un milieu caracterisant la propagation de photons de
longueur d’onde  en son sein sont [86,87] :
1. la longueur d’absorption Labs() ,
2. la longueur de diusion Ldi() ,
3. la distribution angulaire des photons diuses et notamment sa moyenne hcos()i .
Si des photons sont emis par une source spectrale ponctuelle s() a une distance d d’un module
optique, le nombre moyen de photo-electrons detectes sera proportionnel a [88]:
1
4  d2
Z
s() T () qe() exp(
−d
Labs()
) d (2.15)
si d << Ldiusion (equation de propagation sans diusion)
et a
3
16  d
Z
s() T () qe()
exp(−()d)
Le
d (2.16)
si d >> Ldiusion (equation de diusion)
ou
 qe() est l’ecacite quantique du photomultiplicateur,
 T () est la transmissivite des couches de verre et de gel composant le module optique,
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 Le est la longueur eective de diusion denie par Le = Ldi1−hcos()i , a partir de laquelle
l’information devient isotrope,
 () =p3 =(Labs()  Le()) est le coecient de propagation du regime diusif.
Les integrales des equations 2.15 et 2.16 sont sommees pour des longueurs d’onde allant
d’environ 300 a 600 nm. En eet, comme nous le verrons au paragraphe 3.3.1, la lumiere est
absorbee par le module optique (notamment par la sphere de verre) pour des longueurs d’onde
inferieures a 300 nm. Pour des longueurs d’onde superieures a 600 nm, l’ecacite quantique du
photomultiplicateur devient trop faible (gure 3.3).
Une determination directe et precise de la dependance spectrale des longueurs d’absorption
et de diusion reve^t une importance majeure dans la conception des telescopes a neutrinos.
Les resultats obtenus a ce sujet par les divers projets seront quanties au prochain paragraphe.
Nous nous contenterons ici de les resumer et d’en tirer des conclusions qualitatives.
La collaboration AMANDA a mesure les dependances spectrales des longueurs d’absorption
et de diusion entre 410 et 610 nm en utilisant des lasers pulses a diverses profondeurs
de la calotte glaciaire antarctique [89, 90]. La collaboration Ba¨kal a fait de me^me dans le
lac du me^me nom [91, 92]. Concernant l’eau de mer, les collaborations DUMAND [93] et
NESTOR [94] ont mesure la dependance spectrale de la longueur d’attenuation (denie par
1=Latt() = 1=Labs() + 1=Ldi()) [86]. Celle-ci prend en compte a la fois l’absorption et la
diusion. Une determination directe et distincte de la valeur de ces parametres a 460 nm a ete
eectuee en 1998 par la collaboration ANTARES [95,96]. Cette derniere continue sa campagne
de mesures pour conna^tre leur dependance spectrale. Le tableau 2.4 resume les principaux
resultats que nous venons d’enumerer.
Site Labs (m) Le (m) 1= (m)
glace (830m) 170 0.4 7
glace (1700m) 100 25 30
eau de mer 55 > 200 60
lac Ba¨kal 20 150-300 30
Tableau 2.4: Principales proprietes optiques a 460 nm des milieux de detection envisages par les projets
en cours (AMANDA [89,90], ANTARES [95,96], DUMAND [93], NESTOR [94] et Ba¨kal [91, 92].)
Il est interessant de remarquer que l’absorption est plus faible dans la glace que dans
l’eau sur l’ensemble du domaine spectral nous concernant. Dans le cas ou le regime de
propagation sans diusion s’applique, seule l’absorption entre en jeu. La glace est alors un
milieu plus favorable que l’eau. C’est le cas des evenements \locaux", comme par exemple
celui des neutrinos issus de supernov. Leur signature sera constituee par un exces de taux de
comptage (somme sur tous les photomultiplicateurs) qui est alors directement proportionnel
a la longueur d’absorption du milieu. Un detecteur polaire constitue donc un bon \calorimetre".
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Dans le cas d’evenements ou une trajectoire doit e^tre reconstruite, la precision temporelle de
l’onde Tcherenkov produite doit e^tre preservee. La diusion de la lumiere va la diluer. Seule la
fraction de lumiere non diusee ou diusee a petit angle portera encore l’information temporelle
et directionnelle. Elle est d’autant plus grande que la longueur eective de diusion Le est
elevee. La diusion moleculaire a une distribution angulaire symetrique avant-arriere (hcos()i
proche de 0). La diusion particulaire est, elle, piquee vers l’avant (hcos()i proche de 1).
Dans l’eau de mer et des oceans, la diusion moleculaire est preponderante. Dans la glace,
au contraire, la diusion particulaire domine. Celle-ci est principalement causee au po^le sud
par la presence de bulles d’air a des profondeurs de 1000 m et de poussieres a des profondeurs
de 2000 m. Comme indique dans le tableau 2.4, la longueur eective de diusion de la glace
polaire est environ 10 fois plus petite que celle mesuree en eau sous-marine par la collaboration
ANTARES. L’analyse des evenements necessitant la reconstruction d’une direction sera donc
plus aisee dans l’eau que dans la glace.
Notons pour terminer que le milieu sous-marin est un biotope riche, ce qui en aecte les
proprietes optiques. La desintegration  du potassium 40 (40K) present naturellement dans
le sel de l’eau de mer est une source continue de photons Tcherenkov. A ceci s’ajoute le
phenomene de bioluminescence cause par les animaux et les bacteries emettant de la lumiere.
De plus, des colonies de bacteries peuvent cro^tre sur les surfaces des modules optiques, les
rendant moins transparents en favorisant la sedimentation. Ces phenomenes dependent du
temps de facon complexe. Elles requierent des mesures in situ de longue duree. Les resultats de
ces dernieres, entreprises par la collaboration ANTARES, seront presentes au paragraphe 2.5.3.
La glace polaire profonde est au contraire un milieu totalement sterile et quasiment exempt
de radio-activite. Les bruits de fond optiques naturels y sont donc stables et tres faibles.
De plus, les basses temperatures (-30, -50C) abaissent encore les taux de comptage des
photomultiplicateurs. Ceux-ci y sont compris entre 0.5 et 1.5 kHz alors qu’ils atteignent
plusieurs dizaines de kHz en milieu sous-marin.
Nous allons maintenant presenter les principales caracteristiques des dierents projets et les
choix techniques qui y sont associes.
2.4 Les projets en cours
Dierents groupes de scientiques ont entrepris de construire un telescope a neutrinos. Nous
allons decrire brievement ces projets, en insistant plus particulierement sur ceux ayant deja
abouti a la realisation d’un detecteur en fonctionnement (Ba¨kal et AMANDA). L’etat du projet
ANTARES sera detaille au paragraphe 2.5.
2.4.1 DUMAND
Le projet DUMAND (Deep Underwater Muon And Neutrino Detector) [97] fut la premiere
tentative de realisation de telescope a neutrinos. Demarre en 1975, il prevoyait d’installer des
lignes souples de modules optiques par plus de 4000 metres de fond au large des ^les Hawa¨. Des
etudes technologiques ont ete menees, notamment sur les techniques de deploiements en milieu
sous-marin. L’experience qui y fut acquise apporte sans doute beaucoup aux projets actuels.
Suite a des dicultes nancieres, le projet fut arre^te en 1996.
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2.4.2 BA¨IKAL
Ce projet est le premier a avoir deploye une structure tri-dimensionnelle de modules op-
tiques [98]. Celle-ci est situee a 1300 m de profondeur dans la partie sud du lac Ba¨kal. Les
operations mecaniques sont facilitees par la plate-forme de travail rigide oerte en hiver par
le gel du lac. Les dierentes etapes ont vu la succession de detecteurs constitues de 36 (en
1993-1994), 72 (en 1995), 96 (en 1996), 144 (en 1997), puis 192 (en 1998) modules optiques.
Ces derniers sont schematises sur la gure 2.13. Les photomultiplicateurs sont regroupes par
paires et utilises en co¨ncidence temporelle avec des portes de 15 ns. Cela permet de reduire le
bruit de fond optique, cause principalement par la bioluminescence, d’environ 100 kHz a 300 Hz.
Les canaux ainsi formes sont reunis deux a deux au niveau d’un module electronique local. Les
canaux d’une me^me ligne sont raccordes a un module electronique central. Il etablit le critere de
declenchement sur les evenements \muons", base sur la presence d’au moins 3 a 4 co¨ncidences
dans une fene^tre de 500 ns, et numerise les temps et les amplitudes de chaque signal. Un systeme
de lasers et de bres optiques est utilise pour l’etalonnage.
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Figure 2.13: Schema du detecteur Ba¨kal compose de 192 modules optiques repartis sur 8 lignes. Les
photomultiplicateurs sont regroupes par paires an de reduire le bruit de fond optique. L’ancienne
conguration NT-96 est egalement representee.
Dans les versions NT-36 et NT-72 du detecteur, une moitie des photomultiplicateurs etait
orientee vers le haut et l’autre moitie vers le bas. Ceci avait pour objectif d’optimiser a la fois la
detection de candidats ascendants et celle de muons atmospheriques (et leur rejet). De serieux
problemes de sedimentation (60% de diminution par an de la transparence des modules optiques
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tournes vers le haut) ont fait qu’un autre choix a prevalu dans la conception des detecteurs
suivants. Le lac Ba¨kal est sujet a de fortes variations saisonnieres de la qualite de ses eaux, tant
sur le plan de la transparence que sur celui de la sedimentation et de la bioluminescence. La
longueur d’absorption maximale de la lumiere est de 20 metres. La diusion n’a une longueur
que d’environ 15 m, mais elle est fortement anisotrope. Cela rend la longueur eective de
diusion assez elevee (Le  150− 300 m).
Avec le detecteur NT-96, neuf candidats ascendants ont ete isoles par une analyse tri-
dimensionnelle en 70 jours de prises de donnees. Cela est conforme aux previsions des simu-
lations Monte Carlo pour les muons induits par des neutrinos atmospheriques (8.7 evenements
attendus). De plus, une analyse eectuee a partir des evenements compatibles avec une trace
ascendante dans un co^ne de 15 autour du nadir a permis de xer une limite sur le flux de neu-
trinos issus de l’annihilation de neutralinos au centre de la Terre a 4.810−14 muonscm−2s−1
(a 90% de niveau de conance) [99]. Les simulations eectuees sur le detecteur actuellement en
place, compose de 192 modules optiques, prevoient une surface eective de 1700 m2 a 1 TeV
et de 3000 m2 a 10 TeV. La precision angulaire de reconstruction est estimee a environ 1.3
(la notion de resolution angulaire sera detaillee au paragraphe 4.3). La collaboration travaille
maintenant a la construction d’un detecteur compose de 400 photomultiplicateurs repartis sur
15 lignes, devant permettre d’ameliorer la sensibilite [98].
2.4.3 NESTOR
Le projet NESTOR (NEutrinos from Supernovae and TeV sources Ocean Range) [100]
prevoit d’installer un detecteur en Mediterranee pres de Pylos en Grece, sur un plateau profond
de 3800 m. La premiere phase, debutee en 1991, consiste en la mise au point d’un assemblage
semi-rigide d’environ 300 metres de haut contenant 168 photomultiplicateurs repartis sur
12 etages en titane de 32 metres de diametre. Il est prevu de relier chaque etage a la co^te
par une bre optique monomode assurant la transmission numerique des donnees ainsi que
l’alimentation electrique. Des prototypes des cartes electroniques associees a l’acquisition (une
pour chaque module optique et une carte centrale par etage) et a la transmission des donnees
ont ete testes.
La collaboration a eectue des mesures in situ. Celles-ci indiquent une longueur d’attenuation
de 55  10 m a  = 460 nm. Le taux de bruit de fond optique a ete mesure a environ 75 kHz
par photomultiplicateur de 15 pouces de diametre. Des tests mecaniques et de deploiement de
deux prototypes d’etages ont ete eectues en 1998 a une profondeur de 20 m. La collaboration
prevoit de deployer la structure entiere a la n de l’annee 1999, avant d’en installer plusieurs
autres.
2.4.4 AMANDA
Le projet AMANDA (Antarctic Muon And Neutrino Detector Array) [101] est situe dans la
calotte glaciaire antarctique. Il s’agit de la seule experience prevue dans l’hemisphere sud. De
plus, elle opere dans un milieu dierent. Elle s’avere, a ce titre, complementaire de toutes les
autres. Des puits sont perces par injection d’eau chaude jusqu’a 2000 metres de profondeur. Les
photomultiplicateurs de 8 pouces de diametre disposes le long de lignes sont descendus avant que
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l’eau ne regele. Ils sont alors denitivement pris dans la glace. Chaque module optique est relie
a la surface par son propre ca^ble, assurant la transmission analogique des donnees. Une solution
numerique est actuellement a l’etude. La glace est un milieu tres stable ne contenant ni isotope
radioactif comme le 40K, ni organismes bioluminescents. La faiblesse des taux de comptage
des photomultiplicateurs, compris entre 0.5 et 1.5 kHz, ainsi que la connexion individuelle des
modules optiques a la surface, simplient les problemes d’electronique et de declenchement. La
gure 2.14 illustre l’ensemble des modules optiques deployes jusqu’alors par la collaboration.
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Figure 2.14: Representation schematique du detecteur AMANDA. La partie gauche presente les 3 lignes
deployees en 1998. La partie centrale detaille les detecteurs AMANDA-A (en haut) et AMANDA-B (en
bas). La partie droite montre un module optique.
La chronologie des evolutions du detecteur fut la suivante :
* 1993-1994 : un premier detecteur, appele AMANDA-A, constitue de 80 modules optiques
(73 ont survecu a la congelation) repartis sur 4 lignes, fut deploye entre 800 et 1000 metres
de profondeur. La tres courte longueur de diusion (Ldi  10 − 20 cm) due a la presence
abondante de bulles de gaz prises dans la glace a cet endroit rend la reconstruction de la direc-
tion des muons impossible. En revanche, le tres grand coecient de propagation (la longueur
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d’absorption y est d’environ 170 m a  = 450 nm) en fait un excellent calorimetre. Ceci est
tres avantageux dans le cas de bouees de neutrinos de supernov par exemple. Cela a permis
de xer en moins de 4 mois de prise de donnees une limite sur le flux de e + e [80, 102]. Les
proprietes optiques de la glace a cette profondeur ont amene la collaboration a aller voir plus bas.
* 1995-1996 : 86 photomultiplicateurs, dont 79 ont survecu, repartis sur 4 lignes sont
deployes entre 1500 et 2000 metres. Comme prevu, la diusion y est moins importante
(Le  25 m). Sa distribution angulaire est caracterisee par hcos i  0:8 (diusion parti-
culaire). La longueur d’absorption y est encore tres grande (environ 100 metres entre 350 et
480 nm). Trois evenements ascendants ont ete isoles, ce qui est compatible avec les quatre
muons issus de neutrinos atmospheriques attendus. Une analyse eectuee sur les evenements
compatibles avec une trace ascendante dans un co^ne de 15 autour du nadir a permis de xer
une limite sur le flux de neutrinos issus de l’annihilation de neutralinos au centre de la Terre
entre 1.810−14 et 10−13 muonscm−2s−1 (a 90% de niveau de conance) pour des masses de
neutralinos entre 150 et 500 GeV [103].
* 1996-1997 : 6 nouvelles lignes de 36 modules optiques chacune sont installees a la me^me
profondeur. La matrice complete, appelee AMANDA-B, comprend 289 photomultiplicateurs,
la grande majorite etant orientee vers le bas. Elle possede une surface eective d’environ
5000 m2 et une resolution angulaire de 2.3. Notons que la presence en surface d’un detecteur
de cascades atmospheriques nomme SPASE (South Pole Air Shower Experiment) et celle des
deux reseaux AMANDA-A et AMANDA-B permet un bon etalonnage des appareils [104].
D’autres candidats muons issus de neutrinos sont vus, leur analyse etant en cours. La forte
diusion de la lumiere rend toutefois la reconstruction de la direction des traces plus delicate
que dans l’eau. Elle oblige a selectionner severement les signaux retenus pour la reconstruction
en imposant l’existence d’au moins 5 photomultiplicateurs possedant un ecart par rapport au
temps Tcherenkov theorique inferieur a 15-25 ns. Les autres signaux sont retardes a cause de
la diusion de la lumiere. Ils peuvent neanmoins e^tre utilises pour evaluer l’energie.
* 1998 : la collaboration a decide d’installer 3 nouvelles lignes de plus d’un kilometre de
long an de mesurer les proprietes optiques de la glace entre 1150 et 2350 m. Chacune est
equipee de 42 modules optiques.
Il est ensuite prevu, durant les annees 2000 et 2001, de mettre en operation 7 nouvelles lignes.
L’ensemble, appele AMANDA II, sera compose de 800 a 1000 photomultiplicateurs. Il devrait
permettre d’atteindre une surface eective de 0.05 km2 a 10 TeV et une resolution angulaire
d’environ 1.2. Les annees 2002-2005 devraient voir l’extension du detecteur vers une taille
kilometrique.
2.5 ANTARES
2.5.1 Presentation
L’etape actuelle du projet ANTARES [105{107], initie durant l’ete 1996, cherche a prouver
la faisabilite d’un telescope sous-marin a neutrinos de haute energie. Pour cela, la collaboration
constituee de physiciens des particules, d’astrophysiciens et d’oceanologues veut montrer :
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1. qu’elle ma^trise les techniques de construction, de deploiement, de connexion, d’utilisation
et de recuperation d’appareillages en milieu sous-marin. Cela doir aboutir a la mise en
uvre d’un prototype de detecteur appele \demonstrateur",
2. qu’elle possede une bonne connaissance des caracteristiques du milieu sous-marin. C’est
pourquoi elle met au point et deploie des instruments capables de mesurer les parametres
environnementaux principaux tels que le bruit de fond optique, la biosalissure et la trans-
parence de l’eau.
Ces operations sont eectuees principalement en Mediterranee a 25 kilometres de Toulon
(France), sur un site profond de 2400 metres. La collaboration y benecie d’une infrastructure
favorable gra^ce a l’expertise d’organismes specialises comme l’IFREMER (Institut Francais de
Recherche pour l’Exploitation de la MER), l’INSU (Institut National des Sciences de l’Univers),
le CTSN (Centre Technique des Systemes Navals), le CTME (Centre Technique et Moyens
d’Essais) et France Telecom Ca^bles. Une fois la faisabilite prouvee, la collaboration proposera
des etapes vers la construction d’un telescope de taille kilometrique.
2.5.2 Le demonstrateur
Il est prevu de deployer le demonstrateur en 1999 sur le site de Toulon. Ce detecteur
est constitue d’environ 100 photomultiplicateurs repartis sur quelques lignes elementaires
connectees a la co^te par un ca^ble electro-optique. L’arrangement mecanique, la connexion au
ca^ble electro-optique, le positionnement des modules optiques et les schemas d’acquisition et de
transmission des donnees seront adaptes a un detecteur de grande dimension an de valider les
techniques utilisees.
Une premiere ligne equipee des principaux composants mecaniques a ete deployee et
recuperee deux fois (a 400 et a 2300 metres de profondeur) durant l’ete 1998. La procedure
de connexion electrique des lignes entre elles a ete validee en decembre 1998 a l’aide du sous-
marin \le NAUTILE" de l’IFREMER.
2.5.3 Evaluation des sites
La collaboration ANTARES entend identier et caracteriser les sites adaptes aux besoins
d’un telescope a neutrinos. Outre les proprietes optiques de l’eau et la profondeur du site, des
considerations de logistique sont prises en compte. Des systemes autonomes ont ete concus pour
mesurer in situ le bruit de fond optique, la salissure des spheres de verre et la transparence
de l’eau. Les systemes de mesure sont constitues de LED (Light Emission Diodes) en tant
que sources de lumiere et de photomultiplicateurs ou de photodiodes comme detecteurs. Ces
dispositifs font partie de lignes de mouillage equipees par ailleurs d’un courantometre et d’un
systeme d’acquisition. Compte tenu du caractere saisonnier des proprietes marines, des prises
de donnees sur des periodes de plusieurs mois sont necessaires. La collaboration a eectue une
vingtaine d’operations durant les deux dernieres annees [96].
Le bruit de fond optique
Neuf prises de donnees variant de quelques heures a plusieurs mois ont ete faites sur 2 sites
dierents (le site de Toulon et un site pres de Calvi en Corse) avec des photomultiplicateurs de
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8 pouces de diametre. Les taux de comptage doivent e^tre multiplies par un facteur  1:5 pour
des photomultiplicateurs de 10 pouces. Il en ressort que le bruit de fond optique est constitue
de deux composantes principales [108] (gure 2.15) :
 la premiere est continue a un niveau variant entre 17 et 47 kHz sur le site de Toulon et
stable a 25 kHz sur le site de Calvi. Elle provient d’une part de la desintegration du
potassium 40 (contribution stable du fait de la constance de la salinite de l’eau) et d’autre
part de l’emission de lumiere par des bacteries (contribution entrainant les variations
observees de 5 a 30% sur des echelles de temps de quelques heures). Le taux mesure est
le me^me sur des modules optiques distants de 40 metres,
 la seconde est tres variable et presente des pics pouvant atteindre plusieurs MHz pendant
une duree typique de quelques secondes. Elle est due a la bioluminescence des animaux
en presence. Les pics d’activite sont correles avec la vitesse du courant. Ils sont vus
simultanement par deux modules optiques distants de 1.5 metres. Ce n’est pas le cas si
leur distance est superieure a 20 metres (gure 2.16). Des calculs montrent que moins de
5% du detecteur seront aectes par des taux de comptage superieurs a 200 kHz.
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Figure 2.15: Exemple de taux de comptage en-
registres in situ par un photomultiplicateur de
8 pouces. Des pics d’activite de quelques secon-
des se superposent a une composante continue
de quelques dizaines de kHz.
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Figure 2.16: Taux de comptage enregistres par
deux modules optiques distants de 0.5 metres (en
haut) et de 40 metres (en bas). La composante
continue est la me^me sur tous les photomulti-
plicateurs. Les pics d’activite sont vus simul-
tanement par les deux modules optiques dans le
premier cas mais pas dans le second.
Le taux de bruit de fond optique peut e^tre fortement reduit en mettant deux modules optiques
proches en co¨ncidence temporelle dans une fene^tre de l’ordre de 20 ns (paragraphe 4.2). Il est
mesure a environ 40 Hz (respectivement 30 Hz) pour des photomultiplicateurs distants de 55 cm
(respectivement 1.5 m).
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La biosalissure
Les modules optiques immerges dans l’eau sont salis par la combinaison de deux processus.
Des organismes vivants quasiment transparents (principalement des bacteries) croissent sur la
surface exterieure de la sphere de verre. Des sediments opaques y adherent et diminuent la
sensibilite de l’instrument. Deux mesures ont ete eectuees sur le site de Toulon. Une source de
lumiere (LED) situee a l’interieur d’une sphere de verre illumine la surface d’une seconde sphere
a l’interieur de laquelle sont collees plusieurs photodiodes a divers angles polaires (gure 2.17).
Le premier test montre qu’en 3 mois la perte de transparence est de 20% sur la surface de
photocathode d’un module optique regardant vers le haut. Le second test fait etat d’une perte
d’ecacite d’environ 1.2% sur la region equatoriale en 8 mois de prise de donnees (gure 2.18). La
source de lumiere, situee a l’equateur de la sphere, etait aectee par le me^me eet. Des modules
optiques regardant vers l’hemisphere inferieur seront donc peu sensibles a ce phenomene.
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Figure 2.17: Dispositif de mesure de la trans-
parence des spheres de verre utilisant une source
de lumiere (LED) illuminant des photodiodes
placees a divers angles polaires.
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Figure 2.18: Intensite de lumiere recueillie en
fonction du temps a divers angles polaires d’une
sphere de verre.
La transparence de l’eau
La collaboration a determine la transparence de l’eau sur le site de Toulon en mesurant la
reponse d’un module optique en fonction de sa distance par rapport a une source lumineuse
(LED bleue). Une structure mecanique rigide de 30 metres supportait le systeme de facon a
minimiser les erreurs systematiques dues a l’orientation entre la source et le detecteur. Dans
un premier temps, une alimentation continue de la LED a permis de deduire une longueur
d’attenuation (paragraphe 2.3.2) de 41  1  1 metres pour une longueur d’onde de 460 nm
(gure 2.19).
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Figure 2.20: Distributions des temps d’arrivee
des photons de 460 nm emis par une source
pulsee a une distance de 25 metres (a gauche) et
44 metres (a droite) d’un photomultiplicateur.
Puis l’utilisation de la LED en mode pulse, en juillet 98, a permis de deconvoluer les eets
de l’absorption et ceux de la diusion. La gure 2.20 montre le resultat de la mesure des temps
d’arrivee des photons pour deux distances dierentes entre la source et le detecteur. La forme
des distributions depend de la longueur de diusion, tandis que la normalisation relative entre
les deux est liee a l’absorption. Les donnees sont actuellement en cours d’analyse mais elles
suggerent les resultats preliminaires suivants :8><
>:
Labs = 60 10 m
Ldi = 250  10 m
hcos()i = 0:05  0:05
(2.17)
Independamment de toute extraction de valeurs des parametres optiques de l’eau, ces
resultats nous indiquent que les photons arrivent dans une fene^tre temporelle d’une centaine
de nanosecondes. A 25 m (respectivement 45 m), moins de 5% (respectivement 10%) des pho-
tons detectes sont retardes de plus de 20 ns par une diusion.
2.5.4 Modules optiques et etalonnage
Dierents photomultiplicateurs de 8 et de 10 pouces de diametre ont ete testes. D’autres
(11 ou 12 pouces) sont actuellement a l’etude avec les constructeurs. Un systeme de mesure a
ete developpe pour determiner l’ecacite de detection du photomultiplicateur en fonction du
point d’impact des photons, sa resolution temporelle et sa gamme dynamique. Un reservoir
d’eau et un hodoscope sont utilises pour mesurer la reponse du module optique au flux de
muons cosmiques.
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Une connaissance precise de la position et de l’orientation absolues du telescope par rapport
au geo¨de terrestre est necessaire. Une localisation de la base du detecteur avec une precision
inferieure a 1 metre devrait e^tre obtenue par triangulation acoustique a l’aide d’un bateau
couple a un systeme GPS (Global Positioning System) dierentiel. De plus, an d’atteindre
une bonne resolution angulaire, la position relative de chaque module optique doit e^tre mesuree
avec une erreur inferieure a une dizaine de centimetres. Cela sera assure gra^ce a la localisation
par triangulation acoustique a l’aide de transpondeurs externes de quelques hydrophones
repartis sur chaque ligne de detection et gra^ce a la determination de la forme de la ligne a l’aide
d’inclinometres et de compas (paragraphe 3.3.3).
L’etalonnage de l’amplitude et du temps de la reponse des modules optiques est en cours
d’etude. Des calculs montrent qu’un laser de 100 nanojoules pourrait e^tre vu jusqu’a 150 metres,
illuminant ainsi plusieurs lignes. De plus, des LED situees dans chaque module optique doivent
permettre un etalonnage local.
2.5.5 Acquisition des donnees
Un ca^ble electro-optique de 40 kilometres de long a ete deploye en mai 1998 entre le site de
Toulon et la co^te. Il est equipe de 4 bres mono-modes. Son ro^le est d’assurer la transmission
des donnees ainsi que l’alimentation electrique du detecteur. Dans un premier temps, une
transmission analogique sera utilisee. Elle sera ensuite remplacee par une solution numerique
basee sur l’utilisation d’un circuit electronique integre dans chaque module optique. Ce circuit
est en cours de developpement. Dierents schemas de connexions entre les modules optiques
sont a l’etude.
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Chapitre 3
Les outils de simulation
Ce n'est pas dans la science qu'est le bonheur,
mais dans l'acquisition de la science.
Edgar Poe, Tales of the Grotesque and Arabesque.
3.1 De la necessite des simulations
L’etude de faisabilite d’un telescope sous-marin a neutrinos entreprise par la collaboration
ANTARES implique une conception de detecteurs d’un type nouveau, avec des contraintes
tres speciques. Une des priorites est d’evaluer et d’optimiser les performances que l’on peut
atteindre avec un tel instrument. On veut donc, gra^ce a des simulations informatiques des plus
completes, [105] :
 optimiser la geometrie du detecteur,
 ajuster les specications du systeme de declenchement de l’acquisition des donnees,
 estimer l’ecacite de detection aux diverses sources envisagees,
 construire et aner les algorithmes de reconstruction de traces,
 estimer la precision angulaire et la resolution en energie,
 determiner l’influence du bruit de fond optique (40K et bioluminescence) et evaluer le pou-
voir de rejet par rapport au bruit de fond physique (neutrinos et muons atmospheriques).
Les chapitres 4 a 6 du present rapport presentent les reponses que ce travail a apportees
a ces questions gra^ce a des simulations Monte Carlo. Celles-ci mettent en jeu des contraintes
speciques a la detection de neutrinos cosmiques. Il est par exemple necessaire de suivre des
particules de tres haute energie (TeV-PeV) sur de grandes distances (plusieurs kilometres) ainsi
que les nombreuses particules secondaires qu’elles engendrent. Les outils bases completement
sur GEANT [109] ont des temps de calcul associes prohibitifs.
La determination et l’optimisation des performances d’un telescope a neutrinos, theme prin-
cipal de ce travail, ont donc commence par une etape d’elaboration des outils de simulation
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requis. Ceux-ci peuvent se schematiser au sein d’un cadre general presente en gure 3.1 et qui
va maintenant e^tre detaille.
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Figure 3.1: Schema general des outils de simulation necessaires a la determination et a l’optimisation
des performances d’un telescope a neutrinos. Les reponses qu’ils ont apportees sont presentees dans les
chapitres 4 a 6 de ce memoire.
3.2 Generation des evenements physiques
Le but est d’evaluer les performances que l’on peut atteindre avec un telescope a neutrinos.
Il est pour cela necessaire de simuler de larges statistiques en reproduisant le plus delement
possible les flux et les spectres attendus. Les evenements sont engendres sur la surface ou a
l’interieur d’un cylindre entourant le detecteur. Ce cylindre est pris susamment grand an de
ne pas laisser de co^te des evenements qui, bien que passant loin du detecteur, sont susceptibles
de declencher le systeme d’acquisition des donnees. Il est forme autour du detecteur en ajoutant
aux dimensions geometriques de ce dernier une distance egale a 2.5 fois la longueur d’absorption
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maximale (prise a 55 m - paragraphe 3.3.2), soit environ 140 m. Cela impose d’engendrer des
evenements sur une grande surface de tirage Atirage, comme celle presentee sur la gure 3.2.
Ceci est neanmoins absolument necessaire pour ne pas biaiser les resultats.
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Figure 3.2: (a) Schematisation du cylindre de tirage sur/dans lequel les points d’entree des evenements
sont engendres. Il est construit autour du detecteur en ajoutant aux dimensions de ce dernier une
distance L, valant 2.5 fois la longueur d’absorption maximale. (b) Surface de tirage correspondante, vue
selon l’angle d’observation , entourant un detecteur compose d’un millier de modules optiques. C’est
principalement a ce type de detecteur que cette these s’est interessee.
Plusieurs programmes simulant les principaux signaux et bruits de fond ont ete mis au point.
Les evenements correspondants seront utilises dans la suite de ce travail :
 les muons (respectivement antimuons) issus de neutrinos (respectivement antineutri-
nos). Ces evenements tiennent compte de l’absorption des neutrinos par la Terre, de la
cinematique de l’interaction du neutrino avec la matiere et des pertes d’energie des muons
(paragraphes 2.2.2 et 2.2.3). Ils sont engendres uniformement en fonction du logarithme
de l’energie du neutrino et du cosinus de l’angle d’incidence. Ils sont ensuite ponderes pour
tenir compte du flux dius de neutrinos considere (neutrinos atmospheriques, neutrinos
de noyaux actifs de galaxie, neutrinos de defauts topologiques, . . . ),
 les mono-muons atmospheriques (un seul muon plus energique que 20 GeV sur le
cylindre de tirage). Ils sont obtenus soit en propageant le flux donne au niveau de la
mer [17] jusqu’au cylindre de tirage a l’aide du programme PROPMU [110], soit en utilisant
directement une parametrisation [111] donnant le flux a une profondeur donnee,
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 les multi-muons atmospheriques (au moins deux muons plus energiques que 20 GeV
sur le cylindre de tirage). Leur flux est engendre au niveau de la mer gra^ce au programme
HEMAS [112] qui traite les evenements depuis l’interaction du rayonnement cosmique
primaire avec l’atmosphere terrestre. Il est ensuite propage jusqu’au niveau du detecteur
a l’aide de PROPMU [110],
 les muons issus de neutrinos de sources ponctuelles. Ils permettent une etude plus
detaillee des performances astronomiques du detecteur [113],
 les evenements contenus pour lesquels l’interaction courant charge du neutrino a lieu
a l’interieur du cylindre de tirage. Dans ce cas, la gerbe hadronique produite, simulee
par le programme LEPTO [114], est prise en compte. Ces evenements sont principalement
utilises pour les etudes concernant les oscillations de neutrinos et la detection des neutrinos
electroniques et tauiques,
 les muons (antimuons) issus de neutrinos (antineutrinos) provenant de l’annihilation de
neutralinos au centre de la Terre.
Ces types d’evenements sont enregistres sous dierents formats (histogrammes, chiers
ASCII). Nous avons developpe une interface an de les rendre lisibles aux divers programmes
simulant la reponse du detecteur. Ces derniers seront presentes dans la partie 3.4. Ils necessitent
une connaissance precise des caracteristiques des constituants du detecteur. C’est ce que nous
allons maintenant detailler.
3.3 Simulation des caracteristiques du detecteur
3.3.1 Les modules optiques
Le module optique (MO), presente au paragraphe 2.3.1, est l’instrument de mesure
de base. Ses caracteristiques sont fortement et directement liees aux performances du
detecteur. Elles doivent donc faire l’objet d’une simulation dele et precise an d’obtenir des
resultats coherents et stables. C’est pourquoi une attention particuliere a ete portee a leur sujet.
Le nombre de photo-electrons (p.e.) engendres par un flux monochromatique γ() de
photons incidents avec un angle  par rapport a un module optique ( = 0 correspond a une
incidence normale) est donne par :
Np:e:() = (Ageo(0)    s)  (γ()  T ()  qe())  f() (3.1)
ou apparaissent successivement les termes constants, les termes chromatiques et le terme angu-
laire :
 Ageo(0) est l’aire geometrique de la photocathode vue sous incidence normale,
  est l’ecacite de collection du photomultiplicateur, dont la valeur est generalement
comprise entre 80% et 90%. Celle-ci servira a normaliser les simulations par rapport aux
donnees (voir ci-apres),
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 s represente les eets d’ombre, dus notamment a la cage de grande permeabilite
magnetique qui occulte une petite partie de la surface active de l’instrument. La col-
laboration ANTARES les a evalues a environ 5% [115],
 T () est la transmissivite des couches de verre et de gel entourant le photomultiplicateur.
Si Lverre() et Lgel() sont les longueurs d’absorption dans le verre et dans le gel, la
transmissivite T () est donnee par T () = exp(−dverre=Lverre)  exp(−dgel=Lgel), ou dverre
et dgel sont les epaisseurs de verre et de gel mesurees au po^le respectivement a 1.4 cm et
1 cm. La gure 3.3 montre la dependance spectrale de cette transmissivite. Les mesures
de Lverre() et Lgel() eectuees par la collaboration ANTARES [116] et introduites dans
les simulations y sont egalement indiquees,
 qe() est l’ecacite quantique du photomultiplicateur, c’est-a-dire la probabilite qu’un
photon incident soit converti en photo-electron. Celle utilisee dans les simulations est une
moyenne eectuee sur plusieurs mesures du constructeur HAMAMATSU. Elle est presentee
sur la gure 3.3,
 f() est la fonction qui contient la dependance angulaire de l’ecacite de detection du
module optique. Elle inclut les eets geometriques, les eets d’ombre dus aux supports
mecaniques (qui occultent la partie active au-dela d’un angle polaire de 130 degres) et
les reflexions/refractions aux diverses interfaces (eau/verre, verre/gel, gel/photocathode).
La fonction angulaire mesuree par la collaboration ANTARES [117] est presentee sur la
gure 3.4.
Soulignons que toutes ces caracteristiques, utilisees dans les simulations, sont issues de mesures
directes ou indirectes. Celles-ci ont ete faites sur un module optique typique comprenant un
photomultiplicateur HAMAMATSU de 10 pouces de type R7080-21 contenu dans une sphere
de verre de type Benthos de 17 pouces de diametre externe et englue avec un gel de la societe
Wacker [116].
L’ecacite de collection est un parametre dicile a mesurer. La valeur que nous utiliserons
est celle qui permet aux simulations de reproduire les donnees. Une mesure eectuee par la
collaboration ANTARES fait etat d’une detection de 46  7 photo-electrons suite au passage
d’un muon au minimum d’ionisation a 1 metre de l’instrument de mesure et faisant un angle
de 42 degres par rapport a ce dernier [119] (c’est-a-dire que les photons Tcherenkov sont en
incidence normale). Le flux de photons Tcherenkov produit a une distance d par un muon au
minimum d’ionisation par centimetre de trace est :
γ() =
1
137  2  d (3.2)
Une simulation de cette situation incluant toutes les caracteristiques precedentes a ete eectuee.
Pour obtenir le resultat presente sur la gure 3.5, equivalent aux donnees, l’ecacite de collection
des photomultiplicateurs a du^ e^tre xee a 80%.
64 Les outils de simulation
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
1.2
1.4
1.6
300 400 500 600
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
1.2
1.4
1.6
300 400 500 600
0
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
0.7
0.8
0.9
1
300 400 500 600
λ (nm)
Lo
ng
ue
ur
 d
’a
bs
or
pt
io
n 
(m
)
Verre
λ (nm)
Lo
ng
ue
ur
 d
’a
bs
or
pt
io
n 
(m
)
Gel
λ (nm)
Tr
an
sm
iss
iv
ité
λ (nm)
Ef
fic
ac
ité
 q
ua
nt
iq
ue
PMT
0
0.05
0.1
0.15
0.2
0.25
0.3
300 400 500 600
Figure 3.3: Caracteristiques du module optique utilisees dans les simulations. Les longueurs d’absorption
du verre et du gel sont issues de mesures eectuees par la collaboration ANTARES [116]. La transmissivite
du module optique est obtenue pour des epaisseurs de verre de 1.4 cm et de gel de 1 cm. Elle devient
tres faible pour des longueurs d’onde inferieures a 300 nm. L’ecacite quantique du photomultiplicateur
representee est la moyenne de plusieurs donnees du constructeur HAMAMATSU. Elle devient tres faible
pour des longueurs d’onde superieures a 600 nm.
3.3.2 Le milieu environnant
Le milieu sous-marin environnant le detecteur va influer sur les performances du telescope
par son action sur les flux de photons Tcherenkov et par son activite lumineuse. Il est donc
important de determiner precisement ses caracteristiques et de prendre en compte ces dernieres
dans les simulations. C’est en partie l’objectif des mesures in situ eectuees par la collaboration
ANTARES presentees au paragraphe 2.5.3.
Aux donnees de salinite, de pression et de temperature recueillies correspond [120] un indice
optique de l’eau d’environ 1.346, variant de moins de 1% sur le domaine spectral visible. Cette
valeur sera utilisee dans les simulations.
Un flux de photons γ() parcourant une distance d dans l’eau est attenue d’un facteur
exp(−d=Leau()), ou Leau() est la longueur d’attenuation (paragraphe 2.3.2). La dependance
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Figure 3.4: Reponse angulaire f() d’un mo-
dule optique issue d’une mesure eectuee par la
collaboration ANTARES [117] et utilisee dans
les simulations (trait plein). Elle correspond
a l’ecacite de detection d’une onde plane de
photons Tcherenkov incidents avec un angle ,
normalisee a l’unite dans le cas d’une incidence
perpendiculaire a la photocathode. La courbe
en pointilles presente le resultat d’une nouvelle
mesure [118] prenant mieux en compte les ef-
fets systematiques de reflexion sur les surfaces
de l’appareillage. La me^me normalisation lui est
appliquee. Son influence sera discutee au para-
graphe 5.1.1.
Moyenne = 46 p.e.
Nombre de photo-électrons
En
tr
ée
s (
u.a
.)
0
100
200
300
400
500
600
20 30 40 50 60 70 80
Figure 3.5: Reponse d’un module optique
apres normalisation du programme Monte Carlo.
Cette simulation est obtenue avec les ca-
racteristiques detaillees dans le texte et pour
une ecacite de collection de 80%. Elle re-
produit une mesure eectuee par la collabora-
tion ANTARES. Celle-ci donne un signal de
46  7 photo-electrons (p.e.) lors du passage
d’un muon au minimum d’ionisation a 1 m de
l’instrument de mesure et faisant un angle de 42
degres avec ce dernier [119].
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spectrale de la longueur d’absorption introduite dans les simulations [86] est presentee sur
la gure 3.6. La diusion de la lumiere n’est pas encore prise en compte. Son eet sur les
performances du telescope sera discute au paragraphe 5.2.
Le nombre moyen de photo-electrons (p.e.) produits lors du passage d’un muon a une
distance d d’un module optique et avec un angle de 42 degres (les photons Tcherenkov sont a
 = 0) est montre sur la gure 3.7. Il peut e^tre ajuste par la fonction suivante :
Np:e: /
exp(− d47 m)
d1:2
(3.3)
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Figure 3.6: Distribution spectrale de la longueur
d’absorption de l’eau utilisee dans les simula-
tions. Elle est issue d’une deconvolution entre
une mesure de longueur d’attenuation en milieu
sous-marin profond eectuee par la collaboration
NESTOR et un modele realiste de diusion [86].
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Figure 3.7: Nombre moyen de photo-electrons
issus d’une trace au minimum d’ionisation vus
par un module optique a une distance d et
avec un angle de 42 degres. La fonction de
l’equation 3.3 y est superposee.
A grande distance, le module optique peut e^tre considere comme ponctuel. Il voit un flux
de photons Tcherenkov variant en 1/d (equation 3.2). Au-dela de quelques dizaines de metres,
le nombre moyen de photo-electrons peut ainsi e^tre ajuste par :
Np:e: /
exp(− d42 m)
d
(3.4)
La longueur eective d’absorption de l’eau est donc dans ces conditions d’environ 42 metres.
Aux faibles distances, des eets d’angle solide rentrent en ligne de compte.
Le potassium-40 et les organismes bioluminescents presents dans l’eau de mer sont des sources
de lumiere qui se superposent a la detection des photons Tcherenkov. Dans toutes les simula-
tions, et sauf indication contraire, un taux constant de bruit de fond optique de 20 kHz est
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ajoute sur chaque photomultiplicateur de 10 pouces de diametre. Les resultats ne changent
pas pour un taux de 40 kHz (paragraphe 5.2), conforme aux mesures moyennes eectuees in
situ par la collaboration ANTARES (paragraphe 2.5.3). Le bruit de fond stochastique du^ a
la bioluminescence n’est pas simule. Il peut localement et sur de breves durees produire des
taux de comptage de plusieurs MHz, ce qui sature le systeme d’acquisition des modules optiques
impliques. Il est prevu de ne pas prendre en compte dans le systeme de declenchement les
photomultiplicateurs comptant a une frequence superieure a 200 kHz. Des calculs [95] montrent
que ceux-ci representent toujours moins de 5% du detecteur a un instant donne.
3.3.3 Deformation par le courant et alignement du detecteur
Les lignes de detection sont deformees par le courant sous-marin. La forme typique qu’elles
prennent est montree sur la gure 3.8. Elle peut e^tre decrite pour une ligne souple par une
fonction polyno^miale de degre 4 a 6. Une bonne reconstruction des evenements necessite
une connaissance precise du telescope et en particulier de la position et de l’orientation de
ses modules optiques. An d’evaluer les erreurs de positionnement de chaque photomul-
tiplicateur, des simulations de deformation des lignes soumises a un courant sous-marin
ont ete eectuees. Le courant utilise dans les simulations presentees est de 20 cm/s. Cela
correspond a l’intensite maximale enregistree par la collaboration ANTARES sur une periode
de 18 mois. Les evenements d’alignement engendres par les hydrophones et les inclinometres
disposes le long de la ligne deformee sont simules. Ils sont ensuite analyses an de recons-
truire la forme de la ligne et de determiner la position et l’orientation de chaque module optique.
La gure 3.9 presente la distribution des ecarts simules entre les positions veritables et
reconstruites. Ceux-ci sont en moyenne inferieurs a 10 cm. Cette distance est equivalente a une
erreur temporelle de moins de 0.5 ns, temps que met la lumiere dans l’eau pour la parcourir.
C’est une contribution faible par rapport a la resolution temporelle des photomultiplicateurs
d’environ 1.3 ns (composition quadratique). La reconstruction de la geometrie des lignes de
detection ne devrait donc pas poser de problemes. L’influence des erreurs residuelles sur les
performances du telescope sera faible.
Cela n’est pas le cas si les modules optiques d’une ligne ou si les lignes entre elles sont mal
etalonnes temporellement (c’est-a-dire si leurs horloges respectives ne sont pas synchronisees a
mieux que quelques nanosecondes). Cet eet n’est pas inclu dans les simulations qui vont e^tre
presentees au chapitre 4. Il sera discute au paragraphe 5.1.2.
3.3.4 Eets systematiques
Nous avons souligne l’importance d’une simulation precise des composants du detecteur et du
milieu dans lequel il est plonge. Toutes les caracteristiques presentees sont issues directement ou
indirectement de mesures. Ce sont celles qui sont utilisees dans les simulations. Nous evaluerons
au chapitre 5 les eets systematiques qu’elles provoquent sur les performances du telescope.
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Figure 3.8: Deformation par un courant sous-
marin de 20 cm/s d’une ligne de detection
schematisee par des etages horizontaux. Un des
co^tes de chaque etage est repere par un point.
Pour plus de clarte, les echelles ne sont absolu-
ment pas respectees.
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Figure 3.9: Distribution des erreurs de po-
sitionnement de chaque module optique apres
simulation et reconstruction des evenements
d’alignement. Le courant sous-marin utilise est
de 20 cm/s. L’erreur moyenne est inferieure a
10 cm.
3.4 Simulation de la reponse du detecteur
L’etape suivante consiste a simuler et a enregistrer la reponse de tous les modules optiques
d’un detecteur donne, consecutivement au passage d’un evenement engendre comme indique dans
la partie 3.2. Le programme specique a cet objectif doit traiter la propagation du muon, les
nombreuses particules secondaires emises, ainsi que le rayonnement Tcherenkov induit. D’autre
part, il doit simuler correctement la reponse de chacun des modules optiques a ce flux de photons
aussi bien au niveau temporel que quantitatif. Le nombre de particules secondaires, regroupees
dans des cascades electromagnetiques et hadroniques, augmente considerablement avec l’energie
du muon. De plus, le nombre de photomultiplicateurs composant un detecteur peut atteindre
plusieurs milliers. Des lors, le traitement d’evenements au-dela de quelques TeV par des pro-
grammes de simulation faisant appel a tous les niveaux a GEANT [109] necessite des temps
de calcul prohibitifs. Le besoin de larges statistiques, necessaires aux etudes d’ecacite de
detection, de resolution et surtout de rejet du bruit de fond, accentue d’autant plus le probleme.
Deux solutions basees sur la me^me approche y ont ete apportees :
 parametriser les distributions angulaires et longitudinales de la lumiere Tcherenkov is-
sue de cascades electromagnetiques et hadroniques. Cette technique a ete initiee par la
collaboration Ba¨kal dans son programme de simulation DADA [121],
 faire appel a des librairies de cascades electromagnetiques et hadroniques prealablement
construites. Cette technique a d’abord ete developpee par la collaboration AMANDA avec
son programme RAVEN [88], puis par le groupe JPL-LBL avec le programme KM3 [122].
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Les simulations de la reponse du detecteur eectuees dans ce travail sont basees sur le
programme DADA, dont les details sont exposes dans [121]. Nous nous contenterons d’en
resumer la philosophie et de discuter les adaptations que l’on y a apportees.
Le suivi des muons est eectue par GEANT [109]. Cela permet de reproduire correctement
les fluctuations stochastiques de leurs pertes d’energie. La lumiere Tcherenkov issue d’une
particule secondaire de type e d’energie superieure a 0.5 GeV ou d’un γ au-dela de 1 GeV
(respectivement d’un 0 plus energique que 1 GeV ou d’un , K, p au-dela de 10 GeV) est
parametrisee. Les particules secondaires moins energiques sont prises en compte en ajoutant
a la quantite de lumiere Tcherenkov emise par le muon d’energie E une contribution de
(18 + 3:2 log(E[GeV ])) pourcents.
Les distributions longitudinales et angulaires de la lumiere Tcherenkov issue d’une particule
secondaire, produisant une cascade electromagnetique ou hadronique, ont ete decrites en fonction
de l’energie de cette derniere :
 la distribution des traces, et donc de la lumiere Tcherenkov, le long de l’axe z de la gerbe
est ajustee par la fonction :
dl
dt
= E0
 
K1  b  (bt)
a−1 exp(−bt)
Γ(a)
+ K2  exp(− z

)
!
(3.5)
ou t = z=Li (Li est la longueur d’interaction du processus considere), E0 est l’energie
initiale de la particule, K1 et K2 sont des facteurs de normalisation et a, b et  sont les
parametres de la cascade. Le second terme, associe aux parametres K2 et , n’intervient
que dans le cas des cascades hadroniques pour prendre en compte la possibilite d’une
desintegration de certains mesons en muons,
 la distribution du nombre de photons Tcherenkov engendres par la cascade par unite
d’angle solide est decrite par :
dn
dΩ
=
1
2
h
N1: exp

−
 −c1+1:(−c)

+N2: exp

−
 −c2+2:(−c)
2 (3.6)
+N3: exp

−
 −c3+3:(−c)
3
ou chaque terme exponentiel contient trois parametres (i, i et un terme de normalisation
Ni) et ou c est l’angle Tcherenkov.
Les parametrisations tirees de [121] n’existent que pour des particules secondaires d’energie
inferieure a 10 TeV. Elles sont en eet basees sur la librairie GEANT [109], bien adaptee
aux plus basses energies. Cette derniere assure la simulation des pertes d’energie, des
deflexions des muons, ainsi que la creation des particules secondaires par processus radia-
tifs. Cependant, au-dela d’environ 10 TeV, les sections ecaces qui y sont introduites ne
sont pas correctes. La collaboration ANTARES les a extrapolees sur la base d’hypotheses
theoriques raisonnables [123]. Ces extrapolations ont ete adoptees par la collaboration
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GEANT-4 et seront incluses dans la prochaine version de GEANT. Elles remplacent, au sein
des outils de simulation d’ANTARES, les valeurs prises par defaut dans la librairie GEANT-3.21.
C’est dans ce nouveau cadre que les parametrisations introduites dans le programme de
simulation ont ete veriees [124] et etendues jusqu’a des energies secondaires de 100 TeV.
Au-dela, le temps de calcul necessaire a une simulation complete devient trop important. Nous
utiliserons neanmoins le programme pour traiter des evenements muoniques jusqu’a 10 PeV.
A titre d’exemple, les distributions angulaires et longitudinales de la lumiere Tcherenkov issue
d’une cascade electromagnetique de 100 TeV sont presentees sur la gure 3.10. Les dependances
en energie des parametres des equations 3.5 et 3.6 sont montrees sur la gure 3.11 pour les
cascades electromagnetiques et pour les cascades hadroniques. Elles restent tres similaires a
celles obtenues precedemment [121].
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Figure 3.10: Distributions (a) longitudinale et (b) angulaire de la lumiere Tcherenkov emise par une
cascade electromagnetique de 100 TeV. La distribution longitudinale est ajustee par l’equation 3.5. Les
trois parametres correspondants sont presentes sur la gure 3.11. La distribution angulaire normalisee
est ajustee par l’equation 3.6. Les neuf parametres correspondants sont presentes sur la gure 3.11.
D’autres modications ont ete apportees au programme DADA initial, dont la construction
de l’interface avec l’ensemble des outils de simulation d’ANTARES :
1. Alors que des simulations dans des detecteurs composes d’une centaine de photomultipli-
cateurs etaient diciles, le programme modie est capable de propager des evenements au
sein de plusieurs milliers de modules optiques. Ceci a ete rendu possible par la prise en
compte dans les calculs de la distance et de l’angle d’incidence des photons Tcherenkov par
rapport aux modules optiques avant le stockage des resultats, ce qui permet d’absorber
plus d’informations.
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Figure 3.11: Parametres des ajustements par l’equation 3.6 de la distribution angulaire de la lumiere
Tcherenkov issue de cascades electromagnetiques (a), (b), (c) et hadroniques (d), (e), (f) d’energie E ;
parametres des ajustements par l’equation 3.5 de la distribution longitudinale de la lumiere Tcherenkov
issue de cascades electromagnetiques (g) et hadroniques (h) d’energie E.
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2. La deuxieme modication concerne le traitement de l’absorption des photons Tcherenkov.
Celui-ci a ete introduit a chaque niveau (eau, verre, gel, . . . ) sous forme de tables selon les
caracteristiques presentees sur la gure 3.3. Cela permet une plus grande souplesse dans
le choix des divers composants ainsi qu’un faible gain de temps.
3. Le temps de calcul est precisement l’objet de la troisieme modication importante
apportee au code initial. Au lieu de boucler sur tous les modules optiques a chaque pas
de la simulation, le nouveau programme peut combiner plusieurs de ces pas. La condition
est qu’aucune particule secondaire n’ait ete engendree entre-temps et que la diusion
multiple subie par le muon ne l’ait presque pas devie de sa trajectoire initiale. Cet artice
permet des gains de temps substantiels, notamment a basse energie. Par exemple, le
traitement des evenements multi-muons atmospheriques, constitues pour la plupart de
plusieurs muons de basse energie, est accelere d’un facteur 10.
Par rapport a un outil base completement sur GEANT, le programme DADA ainsi modie
assure une vitesse d’execution beaucoup plus importante. Le gain est typiquement d’un facteur
10000. Il est d’environ 1000 par rapport a des programmes bases sur GEANT mais ne traitant
pas la propagation des photons Tcherenkov (tableau 3.1).
Energie du muon
Programme 100 GeV 1 TeV 10 TeV 100 TeV 1 PeV
GEANT sans rayonnement Tcherenkov 170 520 2200 > 40 000 ??
DADA modie 0.2 0.5 1.0 8.3 124
Tableau 3.1: Temps moyen (en secondes CPU) necessaire a la simulation de la reponse d’un detecteur
constitue d’un millier de modules optiques suite au passage d’un muon d’energie E en son sein. Les
machines utilisees sont des HP-UX 10.20 equipees d’un processeur PA-8000.
Des etudes precedentes ont verie que les resultats obtenus avec DADA reproduisaient de
maniere satisfaisante ceux issus d’une simulation avec GEANT ainsi que les donnees prises par
le detecteur BAIKAL NT-36 [121]. De maniere independante, nous avons compare \DADA
modie" avec un programme base completement sur GEANT [125]. La gure 3.12 montre que
l’accord entre les resultats est egalement tres satisfaisant.
3.5 Simulation de l’electronique et de l’acquisition des donnees
Le programme simulant la reponse du detecteur fournit la liste des amplitudes et des temps
enregistres par chaque module optique consecutivement au passage d’un evenement. L’etape
suivante consiste a y ajouter la contribution du bruit de fond optique et a simuler le signal de
sortie de chaque photomultiplicateur.
Au sein de ces derniers, les photo-electrons primaires sont transformes en un signal
electrique par l’intermediaire d’un systeme d’etages d’amplication dont le gain peut at-
teindre plus de 108. Il est constitue de 12 a 14 dynodes. Le gain total Gi pour chaque
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Figure 3.12: Distributions des amplitudes (a) et des temps d’arrivee (b) enregistres par un detecteur
suite au passage de multi-muons. Elles sont obtenues par des simulations avec \DADA modie" (trait
plein) et avec un programme base completement sur GEANT [125] (pointilles).
photo-electron est calcule selon une loi de Poisson a chacun des etages. Les fluctuations des
premieres dynodes limitent la resolution sur l’amplitude du signal de sortie. Des mesures
eectuees par la collaboration ANTARES a ce sujet permettent d’ajuster la simulation
du photomultiplicateur utilise, qui suppose que les 14 dynodes ont des gains respectifs de 9
pour la premiere, 12 pour la deuxieme, 8 pour la troisieme et de l’ordre de 2.9 pour les suivantes.
La reponse de sortie a un photo-electron f(t) est modelisee sur la gure 3.13. Le bruit
electronique correpondant aux mesures y est ajoute. La simulation suppose que la reponse de
sortie F(t) a un ensemble de ni photo-electrons convertis sur la photocathode au temps ti est
lineaire :
F(t) =
 X
i
niGi  f(t− ti)
!
+ bruit (3.7)
La resolution temporelle des photomultiplicateurs est caracterisee par le TTS (Transit Time
Spread) (voir le paragraphe 2.3.1). Celui-ci est pris egal a 1.260:1 ns, conformement aux
mesures [119].
L’electronique de sortie est ensuite simulee de facon a representer les eets de numerisation.
Dans le cas de signaux F(t) simples dont la forme est celle d’une impulsion unique (gure 3.13),
on en determine globalement l’amplitude et le temps. Les signaux plus complexes, de longue
duree ou constitues de plusieurs impulsions, sont echantillonnes toutes les nanosecondes pendant
128 ns.
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Figure 3.13: Modele de la reponse de sortie f(t) des photomultiplicateurs a un photo-electron utilise dans
les simulations.
L’elaboration des dierents niveaux de declenchement de l’acquisition des donnees est ensuite
simulee. Ces derniers seront decrits au paragraphe 4.2.2. Les informations des evenements
retenus sont regroupees et etiquetees en temps au niveau de modules electroniques locaux.
Ceux-ci sont independants les uns des autres et l’ordre de leur lecture n’est pas garanti. Les
dierentes parties d’un evenement ne portent donc pas de reference commune autre que le temps.
Un automate decale temporellement les signaux de facon a les serialiser sur le ca^ble electro-
optique. A ce niveau, les resultats des simulations reproduisent le plus delement possible les
donnees qui arriveront a la sortie de ce ca^ble. La premiere etape de la reconstruction est de
regrouper les informations coherentes (dans une fene^tre temporelle de quelques microsecondes).
On peut alors chercher a determiner une direction et une energie a partir de ces dernieres. C’est
ce que nous allons maintenant presenter.
3.6 Reconstruction de l’evenement
Le muon ultra-relativiste produit un sillage de lumiere Tcherenkov detecte par un reseau tri-
dimensionnel de modules optiques. La mesure du developpement temporel de ce sillage, c’est-a-
dire du temps d’arrivee des photons sur les photomultiplicateurs, permet la reconstruction de la
direction du muon. La quantite de lumiere recueillie permet d’en estimer l’energie. Detaillons
les methodes employees.
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3.6.1 Reconstruction de la direction
Introduction
Une trace muonique peut e^tre denie par 5 parametres : un point sur la trace (2 parametres),
deux cosinus directeurs et un temps. Si les photo-electrons enregistres par les photomultipli-
cateurs sont eectivement dus au passage d’un muon, le probleme consiste a trouver le jeu de
5 parametres le plus probable. La probabilite que ce soit la trace correspondante qui soit a
l’origine de ces coups sera alors maximale. Nous pouvons egalement tester d’autres hypotheses
quant a l’origine des photo-electrons. Par exemple, dans ce travail, nous utiliserons aussi celle
qui suppose qu’ils sont issus non pas d’une trace mais d’un point brillant (cas de l’emission de
photons tres energiques par le muon). Il faut alors determiner quelle est l’hypothese qui semble
la plus probable. Nous allons maintenant detailler le cas de la recherche d’une trace muonique.
Pour une trace donnee, le temps d’arrivee de l’onde de lumiere Tcherenkov peut e^tre calcule
pour chaque photomultiplicateur indice i selon la formule :
(ti)0 = t0 + [Li + di tan(c)] =c (3.8)
ou di est la distance minimale d’approche de la trace par rapport au photomultiplicateur et Li
est la distance le long de la trace entre le point d’approche minimale et le point correspondant
a l’instant t0 (le temps de declenchement) (gure 3.14).
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Figure 3.14: Denition des notations utilisees.
Quand un module optique enregistre l’arrivee de photo-electrons au temps ti, ceux-ci peuvent
e^tre :
 issus du muon lui-me^me. Leur temps d’arrivee est alors reparti selon une gaussienne
centree sur (ti)0 dont la largeur correspond a la resolution du photomultiplicateur (TTS),
 issus de particules secondaires. Ils arrivent alors en retard par rapport aux photons pri-
maires selon une distribution proche d’une exponentielle decroissante,
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 dus au bruit de fond optique. Ils arrivent alors uniformement distribues dans le temps.
Seule la deuxieme composante (celle des photons secondaires) depend de l’energie du muon.
La distribution temporelle obtenue par des simulations Monte Carlo de photons provenant de
muons de 2, 10, 50 et 250 TeV est montree en exemple sur la gure 3.15. En la normalisant
a l’unite, cette distribution temporelle represente la densite de probabilite que le coup arrive
au temps ti sur le photomultiplicateur i soit du^ a la trace consideree. On l’appelle fonction de
densite de probabilite (fdp).
Construction de la fonction de vraisemblance
Le but est de trouver la trace muonique la plus probable. C’est celle qui permet de maximiser
le produit des probabilites que chaque coup i enregistre au temps ti lui soit imputable, soit :
L =
Y
i
fdp (ti − (ti)0) (3.9)
C’est ce qu’on appelle la fonction de vraisemblance L. Pour des raisons numeriques, on essaie
en fait de maximiser le logarithme de cette fonction :
log(L) =
X
i
log [fdp (ti − (ti)0)] (3.10)
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Figure 3.15: Fonction de densite de probabilite
du temps d’arrivee des photons issus de muons
de dierentes energies. Le temps Tcherenkov
(ti)0 est pris egal a 0. Seule la partie due
aux photons secondaires depend de l’energie du
muon. La contribution constante due au bruit
de fond optique est a un niveau inferieur a 10−5.
Temps d’arrivée des photoélectrons (ns)
en
tr
ée
s
10
-5
10
-4
10
-3
10
-2
10
-1
-10 0 10 20 30 40 50
Figure 3.16: Fonction de densite de probabilite
utilisee dans la reconstruction pour calculer la
fonction de vraisemblance. La queue exponen-
tielle correspond aux photons secondaires d’un
muon de l’ordre de 10 TeV.
Pour simplier le probleme, nous avons choisi de decoupler la reconstruction de la trajectoire
muonique de la determination de l’energie (celle-ci sera presentee au paragraphe suivant). C’est
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pourquoi nous utilisons une fonction de densite de probabilite independante de l’energie du
muon. Elle est representee sur la gure 3.16. La queue exponentielle correspondant aux photons
secondaires represente celle due a un muon de l’ordre de 10 TeV. De nombreux tests ont montre
que les resultats ne dependent que peu de ce choix et sont peu aectes par cette simplication.
De plus, pour faciliter l’ajustement, on remplace dans la fonction de densite de probabilite la
composante continue due au bruit de fond optique par une exponentielle. Cette astuce permet
a l’algorithme de converger me^me s’il explore la partie continue. Notons que l’information
contenue dans les tubes non touches n’est pas encore prise en compte. Elle pourrait permettre
de placer des vetos sur l’ajustement et de lever certaines ambigu¨tes.
Recherche du maximum de la fonction de vraisemblance
Le point de depart de l’algorithme recherchant le maximum du logarithme de la fonction
de vraisemblance (equation 3.10) est obtenu en eectuant une determination preliminaire de
la trace [126]. L’idee est de considerer les photomultiplicateurs touches indices i comme etant
proches de la trace muonique de direction −!v :
−!xi  −!x0 +−!v (ti − t0) (3.11)
La vitesse v de la trace est laissee libre. Le probleme consiste alors a minimiser la fonction de
2 suivante :
2 =
X
i
(−!xi −−!x0 −−!v (ti − t0))2 (3.12)
Il devient donc lineaire et peut e^tre resolu analytiquement par la connaissance de deux points.
La recherche de la trace pour laquelle la fonction de vraisemblance est maximale est ensuite
eectuee numeriquement. La procedure d’ajustement permet d’obtenir le jeu des 5 parametres
(−!x ; t; ; ) le plus probable ainsi que la matrice de covariance du probleme. Celle-ci est im-
portante car elle est directement reliee aux estimees des erreurs commises, qui sont des criteres
de selection pertinents (paragraphe 4.3.2). Le repere qu’on a choisi est de prendre pour axe z
la direction de la trace consideree (gure 3.17). Comme nous le verrons au paragraphe 4.5, ce
choix a des consequences favorables pour le rejet des muons atmospheriques.
µ
µ
x
Muon ou axe de la gerbe
z
µy
Figure 3.17: Repere utilise par la methode de reconstruction.
Les resultats que cette methode permet d’obtenir seront presentes aux paragraphes 4.3 et 4.5.
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3.6.2 Estimation de l’energie
La determination de l’energie est eectuee apres la reconstruction de la trace. Nous
avons deja souligne dans les chapitres precedents l’importance de pouvoir estimer l’energie
du neutrino. Cela doit permettre notamment de separer la composante atmospherique du
signal cosmique de haute energie. C’est le muon produit par interaction courant charge qui est
detecte. C’est donc son energie qui va e^tre estimee. Cette derniere est fortement correlee a
l’energie du neutrino incident (paragraphe 2.2.2). Les pertes d’energie du muon sont decrites
par l’equation 2.11. Au-dessus de l’energie critique c (environ 600 GeV dans l’eau), celui-ci
ne se comporte plus du tout comme une particule faiblement ionisante. Il est accompagne de
particules secondaires. L’energie qu’il rayonne et transfere au milieu augmente alors avec son
energie.
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Figure 3.18: Nombre de photo-electrons (p.e.) vus par un photomultiplicateur lors du passage d’un
muon a un metre et avec un angle d’incidence de 42 degres. Le muon est respectivement au minimum
d’ionisation, de 2 TeV, de 10 TeV et de 50 TeV. L’information donnee par l’amplitude enregistree par le
module optique fluctue de plus en plus quand l’energie du muon augmente, alors que la valeur la plus
probable ne change que tres peu.
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Les pertes d’energie d’origine radiative constituent le principal acces a l’energie du muon.
Elles sont cependant tres fluctuantes. C’est ce qui est montre sur la gure 3.18. Par exemple,
50% des amplitudes enregistrees lors du passage d’un muon de 10 TeV sont superieures a la
valeur la plus probable de celles consecutives au passage d’un muon de 50 TeV. Le principal
probleme est donc de trouver un compromis consistant a reduire ces fluctuations tout en
gardant le maximum d’information. Les notations utilisees ont ete denies sur la gure 3.14
presentee au paragraphe precedent.
Lors du passage du muon d’energie E a travers le detecteur, chaque photomultiplicateur
touche indice i enregistre un \coup" d’amplitude ai au temps ti. Si le muon etait au minimum
d’ionisation, le module optique aurait enregistre une amplitude (a0)i au temps Tcherenkov (t0)i.
Ces deux quantites sont calculables analytiquement en fonction de la distance d et de l’angle
d’incidence  de la trace reconstruite. Supposons que l’amplitude enregistree ai soit propor-
tionnelle a la perte d’energie totale du muon (somme des composantes continues et radiatives).
L’equation 2.11 :
−

dE
dx

=   (1 + E
c
) (3.13)
permet de deduire :
ai / (a0)i  (1 + E
c
) (3.14)
L’exces de \brillance" du^ aux processus radiatifs que le module optique i enregistre s’ecrit
alors : 
ai
(a0)i
− 1

/ E
c
(3.15)
Cette information est rare, la densite de photomultiplicateurs etant tres faible. Elle est de
plus extre^mement fluctuante, ce que conrme la gure 3.19 (a).
An de construire un bon estimateur de l’energie, il est necessaire de reduire ces fluctuations
tout en conservant un maximum d’information. Ce sont les pertes d’energie catastrophiques qui
sont responsables de l’essentiel des fluctuations. Elles provoquent en eet des coups de forte
amplitude et parfois tres en retard par rapport au temps Tcherenkov. L’idee est de construire des
moyennes tronquees. Le principe, pour reduire les fluctuations, est de moyenner l’information
evenement par evenement sur les photomultiplicateurs qui verient les deux criteres suivants :
E-1 le temps enregistre est compatible avec le temps Tcherenkov theorique de la trace recons-
truite, soit jti − (t0)ij < 4 ns ,
E-2 la brillance enregistree, ai=(a0)i, satisfait l’une des conditions suivantes :
E2-1 condition \basse energie" : 0:1 < ai=(a0)i < 100 ,
E2-2 condition \haute energie" : 10 < ai=(a0)i < 1000 .
Autrement dit, la determination de l’energie repose sur l’estimateur suivant :
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E^ /
 P
i aiP
i(a0)i
− 1

(3.16)
ou la somme est eectuee sur les photomultiplicateurs i satisfaisant aux criteres E-1 et
 E2-1 pour l’estimateur de basse energie,
 E2-2 pour l’estimateur de haute energie.
Pour ameliorer la resolution, cet estimateur peut e^tre pondere par un terme dierent de l’unite.
Apres plusieurs essais, le meilleur choix est de prendre le nombre total de coups provoques par
l’evenement, N(coups) :
E^ / N(coups) 
 P
i aiP
i(a0)i
− 1

= x (3.17)
Comme le montre la gure 3.19 (b), la construction de cette moyenne tronquee, caracterisee
par la variable x, permet d’eliminer une bonne partie des fluctuations.
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(b) Fluctuations autour de la variable x
denie par l’equation 3.17. Elle represente
la moyenne tronquee de l’exces de bril-
lance ponderee par le nombre de coups
provoques par l’evenement.
Figure 3.19: Reduction des fluctuations de l’information sur l’energie du muon par la creation d’une
moyenne tronquee.
Bien entendu, l’eet des troncatures depend de l’energie et il ne faut pas qu’elles rejettent
trop d’information. C’est d’ailleurs pourquoi nous avons construit deux estimateurs, l’un a basse
energie et l’autre a haute energie. Denissons-en les frontieres. L’eet de la condition E-1 est
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montre sur la gure 3.20 (a). Plus l’energie augmente, plus elle rejette d’information apportee
par les particules secondaires et contenue dans les queues non gaussiennes des distributions.
L’information restante, contenue dans la partie gaussienne, est egalement de plus en plus im-
portante. L’eet de la condition E-2 est montre sur la gure 3.20 (b). A tres haute energie, le
critere E2-1 rejette a lui seul enormement d’informations. Il devient donc inadapte au probleme.
C’est pourquoi on a alors recours au critere E2-2. Ainsi, la strategie suivante est adoptee :
 si les criteres E-1 et E2-1 rejettent moins de 90% des coups de l’evenement, c’est
l’estimateur de basse energie qui est employe,
 dans le cas contraire, c’est l’estimateur de haute energie qui est utilise.
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Figure 3.20: Distributions du temps d’arrivee ti − (t0)i (a) et de ai/(a0)i (b) des coups enregistres par
un photomultiplicateur sur le passage de muons de dierentes energies. Les resultats sont moyennes sur
la position et l’orientation du module optique. Ils permettent d’evaluer les eets des troncatures E-1 et
E-2 eectuees par la methode d’estimation de l’energie pour reduire les fluctuations de l’information (voir
texte).
Les estimateurs sont denis par des ajustements lineaires du logarithme de la variable x en
fonction du logarithme de l’energie du muon (gure 3.21). Comme prevu par l’equation 3.17,
les deux pentes de ces ajustements sont extre^mement voisines de 1 :
log(E^) =
(
1:56 + 1:04  log(x) pour les basses energies
1:26 + 1:02  log(x) pour les hautes energies (3.18)
La gure 3.21 conrme que l’estimateur de basse energie est bien adapte au probleme entre
environ 1 et 300 TeV. Au-dela, les conditions E-1 et E2-1 rejettent trop d’informations. C’est
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Figure 3.21: Ajustements du logarithme de la variable x denie dans l’equation 3.17 en fonction du
logarithme de l’energie du muon pour : (a) la condition \basse energie", et (b) la condition \haute
energie". Les ajustements sont ceux de l’equation 3.18. Ils permettent de denir un estimateur sur le
logarithme de l’energie du muon.
alors l’estimateur de haute energie qui est utilise.
En dessous de 1 TeV, il n’existe que tres peu d’informations sur l’energie du muon. Les
pertes d’energie y sont en eet quasiment constantes, la contribution radiative devenant trop
faible. Cependant, a ces energies, le parcours du muon devient comparable voire inferieur
aux dimensions caracteristiques du detecteur. La proportion des evenements contenus - non
traites dans cette etude - par rapport aux evenements \surfaciques" devient donc impor-
tante (environ 50% a 500 GeV et plus en deca). L’energie des evenements contenus, me^me
pour des muons au minimum d’ionisation, pourrait e^tre determinee par l’evaluation du par-
cours du muon R. Cela necessite une reconstruction precise du debut et de la n de la trace [67].
La methode d’estimation de l’energie qui vient d’e^tre presentee est basee sur une simple
parametrisation d’une variable construite de maniere a contenir le maximum d’information et a
presenter le minimum de fluctuations. Les resultats qu’elle permet d’atteindre seront presentes
au paragraphe 4.4. Notons qu’elle pourrait servir de point de depart a une methode de re-
construction globale d’un evenement, basee sur un algorithme de maximum de vraisemblance
incluant a la fois la reconstruction de la direction et celle de l’energie.
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3.7 Analyse
L’approche generale de l’analyse des simulations rend celle-ci pleinement compatible avec
l’analyse future des donnees reelles. Le programme d’analyse compare les resultats fournis par
la reconstruction avec les traces simulees. Un ltrage des evenements est eectue selon le systeme
de declenchement considere. Celui-ci depend de la physique etudiee. En outre, des outils ont
ete construits pour visualiser graphiquement les evenements (comme le programme ANT [119]
ecrit par la collaboration ANTARES) ou pour creer des histogrammes ensuite etudies avec le
logiciel d’analyse PAW [127].
3.8 Architecture generale des outils de simulation d’ANTARES
La gure 3.22 conclut ce chapitre en schematisant l’architecture generale des outils qui y ont
ete presentes. Les parties suivantes vont detailler l’utilisation qui en a ete faite.
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Figure 3.22: Architecture schematique generale des outils de simulation de la collaboration ANTARES.
Les rectangles representent des programmes et les ellipses des chiers stockes sur disque et/ou sur bande.
Chapitre 4
Performances attendues d’un telescope
sous-marin a neutrinos
La recherche de la verite est plus precieuse que
sa possession.
Lessing, L'education du genre humain.
4.1 Caracterisation du telescope
La premiere application des outils de simulation decrits dans le chapitre precedent est
d’evaluer les performances que l’on peut atteindre avec un telescope a neutrinos. Le princi-
pal but d’un tel appareil est d’identier des sources mal connues voire inconnues aussi bien au
niveau du flux de particules qu’au niveau de leurs spectres (paragraphe 1.5). C’est pourquoi le
cahier des charges qu’on lui xe dans le domaine de l’astronomie est ambitieux :
 une ecacite de detection importante pour mettre en evidence de tres bas flux et une
acceptance optimale, aussi bien en energie (au-dela de la centaine de GeV), an d’e^tre
ecace sur tous les types de spectres, qu’en direction pour couvrir le maximum de la
vou^te celeste,
 une precision angulaire elevee, ma^tre-mot de l’astronomie,
 une resolution en energie susante pour rejeter les neutrinos atmospheriques et tester les
nombreux modeles de production de neutrinos cosmiques,
 un rejet maximal du bruit de fond constitue par les muons atmospheriques.
Une optimisation eectuee a cou^t constant sur la base d’appareils comprenant 15 lignes de
detection et moins de 1000 modules optiques est decrite au chapitre 6. Les performances atten-
dues du detecteur issu de cette optimisation vont maintenant e^tre detaillees. Celui-ci est situe
a 2300 metres de profondeur. Il comprend 945 photomultiplicateurs de 10 pouces de diametre
regroupes par triplets et regardant a 45 degres au-dessous de l’horizon. L’espacement vertical
entre les triplets est de 16 metres. La distance horizontale entre les lignes de detection est
d’environ 80 metres. La gure 4.1 resume les caracteristiques de cet appareil, dont le choix et
le caractere optimal appara^tront plus clairement par la suite.
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Figure 4.1: Le detecteur utilise dans ce chapitre ressort de l’optimisation decrite au chapitre 6. Il
comprend 945 photomultiplicateurs de 10 pouces regroupes par triplets et regardant a 45 degres au-
dessous de l’horizon. Les distances caracteristiques sont indiquees. Une vue de dessus du detecteur est
representee sur la gure 4.4 (b).
4.2 Declenchement et ecacite de detection
4.2.1 Co¨ncidences locales
L’essentiel du bruit de fond optique est constitue, en milieu sous-marin, par la radioactivite
naturelle due au 40K et par la bioluminescence. Sa composante continue s’eleve entre 25 et
70 kHz pour un photomultiplicateur (PMT) de 10 pouces. An de la reduire signicativement,
on peut placer un seuil minimal sur les amplitudes enregistrees par les photomultiplicateurs
et/ou faire des co¨ncidences locales entre des modules optiques proches (voir le tableau 4.1).
La premiere solution impose un seuil superieur a 2 photo-electrons. Le bruit de fond engendre
en eet principalement des signaux a un seul photo-electron (p.e.). C’est ce que nous montre
la gure 4.2. La strategie adoptee consiste a regrouper localement les modules optiques et a
declencher l’acquisition des donnees si l’une des deux conditions suivantes est satisfaite :
T1-1 au moins deux des photomultiplicateurs du triplet sont en co¨ncidence temporelle, dans
une fene^tre de 20 ns,
T1-2 un seul photomultiplicateur du groupe est touche avec une amplitude superieure a 3 photo-
electrons, valeur assez conservatrice.
Ce premier niveau de declenchement est appele T1. Il permet de reduire la composante continue
du bruit de fond optique d’environ un facteur 500.
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Un seul module optique
Seuil (photo-electrons) Taux de bruit (Hz)
0.5 20 000
2 140
3 80
4 50
5 40
Deux modules optiques en co¨ncidence
Distance d (cm) Taux de bruit (Hz)
55 40
150 30
Tableau 4.1: Taux de bruit de fond optique du^ au 40K enregistre par un photomultiplicateur de 8 pouces.
Dans le premiers cas, celui-ci est isole et on lui applique dierents seuils. Dans le second cas, il est mis en
co¨ncidence avec un voisin distant de d et pour un seuil de 0.5 photo-electron. Ces valeurs sont issues de
mesures eectuees par la collaboration ANTARES [108] et ont ete reproduites par des simulations [39].
Il faut les multiplier par un facteur 1.5 pour un photomultiplicateur de 10 pouces.
4.2.2 Declenchement de l’acquisition des donnees
Plusieurs criteres de declenchement de l’acquisition des donnees sont necessaires pour couvrir
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Figure 4.2: Taux de comptage enregistres par un
PMT de 8 pouces avant et pendant une immersion
pour dierents seuils (31 mV = 0.5 p.e.).
les dierents canaux de physique envisages :
evenements muoniques de haute energie, oscil-
lations de neutrinos, depo^ts localises d’energie
(e de supernova, courants neutres, . . . ),
structure temporelle double des interactions
de neutrinos tauiques. . . Par exemple, certains
evenements de tres basse energie, comme les
e d’une dizaine de MeV des supernov,
peuvent necessiter un traitement global de
l’information base sur la somme de la lumiere
collectee. Hormis ceux-ci (que l’on ne con-
sidere pas dans ce travail), la plupart des
canaux decrits satisfont au critere simple
demandant un nombre minimal n de groupes
de modules optiques touches, c’est-a-dire im-
posant l’existence d’au moins n co¨ncidences
locales. Des simulations eectuees sur des
detecteurs contenant 1000 photomultiplica-
teurs ont conduit a denir le deuxieme niveau
de declenchement T2, superieur a T1. Il est
valide si l’une des deux conditions suivantes est satisfaite :
T2-1 au moins 3 declenchements T1 ont eu lieu sur tout le detecteur,
T2-2 au moins 2 declenchements T1 ont eu lieu sur une ligne de detection.
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Le niveau T2 provoque alors la lecture des signaux de tous les photomultiplicateurs du
detecteur. La premiere condition (T2-1) est principalement appliquee a l’etude des muons
de haute energie sur laquelle la suite de l’expose sera basee. La seconde (T2-2) est plus
speciquement adaptee a l’etude des oscillations de neutrinos et a la recherche de neutralinos,
pour lesquelles les muons selectionnes sont proches de la verticale [66] (paragraphe 1.6). Les
simulations faites sur des detecteurs composes d’un millier de modules optiques fournissent
un taux de declenchement T2 de quelques kHz. 100 Hz sont dus aux muons atmospheriques,
le reste provenant du bruit de fond optique (pour un taux initial de 40K de 20 kHz par
photomultiplicateur de 10 pouces de diametre).
4.2.3 Contraintes sur la geometrie du detecteur
Considerons plus speciquement le cas des evenements muoniques de haute energie (de
100 GeV a plusieurs PeV), qui sont probablement les plus interessants pour l’astronomie des
neutrinos. Le but est de declencher l’acquisition des donnees lors du passage du plus grand
nombre de muons possible. Il faut bien entendu que l’evenement ayant declenche le systeme
soit ensuite reconstructible, c’est-a-dire que l’on ait recueilli susamment d’informations a son
sujet pour pouvoir en determiner precisement la direction et l’energie. Voyons les contraintes
que la reconstruction impose.
Comme nous l’avons presente au paragraphe 3.6, il s’agit d’un probleme a 5 degres de
liberte. Il necessite donc l’information d’au minimum 5 points dans l’espace-temps. Il est de
plus necessaire que cette information soit tri-dimensionnelle an de lever toute ambigu¨te sur la
direction du muon. En eet, si l’information est contenue dans un plan, il existe une ambigu¨te
droite/gauche par rapport a ce plan dans la determination de la trace. Plus generalement, si
l’information possede une symetrie, il existe une indetermination par rapport a l’axe/plan de
cette symetrie.
Une etude specique de reconstruction de muons au minimum d’ionisation (donc peu
fluctuants) a ete menee. Les quelques evenements tres mal reconstruits (avec une erreur
angulaire superieure a 5) presentaient tous une symetrie flagrante. Un exemple est montre
sur la gure 4.3. Non seulement la geometrie des tubes touches mais aussi l’information
temporelle y sont quasiment symetriques. Une prise en compte de l’information des tubes
non-touches pourrait permettre de lever partiellement la symetrie, ce qui n’a pas encore ete teste.
On a donc choisi une geometrie de detecteur permettant d’eviter au maximum les symetries.
Nous avons adopte une disposition en spirale des lignes de detection. Comme le montre la
gure 4.4, on reduit ainsi les symetries geometriques tout en garantissant un ecart minimal
entre les lignes.
Cela assure que si au moins 3 lignes de detection sont touchees, l’information est probable-
ment asymetrique. Elle permet alors une reconstruction non-ambigue¨ de la trace muonique.
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Figure 4.3: Vue de dessus d’un evenement ou l’information est contenue dans un plan (seules deux lignes
sont touchees). La trace reconstruite est l’image de la vraie trace par symetrie par rapport a ce plan.
(a) exemple de geometrie a grand nombre
de symetries.
(b) exemple de geometrie a faible nombre
de symetries. C’est cette conguration en
spirale qui est utilisee dans la suite de ce
travail.
Figure 4.4: Geometries et symetries. Les schemas presentent une vue de dessus des lignes de detection.
Une symetrie dans l’information utilisee par la reconstruction empe^che toute determination non-ambigue¨
de la trace consideree.
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4.2.4 Utilisation des informations isolees de faible amplitude
Les contraintes imposees par la reconstruction que nous venons de decrire necessitent que
les evenements satisfassent a des conditions plus restrictives que celles du niveau T2 pour
e^tre bien reconstruits. La premiere solution, historique et tres conservatrice, etait d’imposer
l’existence d’au moins 8 co¨ncidences locales reparties sur un minimum de 3 lignes. Elle permet
de selectionner des evenements qui possedent une information riche. En contrepartie, elle reduit
signicativement l’ecacite de detection, notamment a basse energie (nous le verrons sur la
gure 4.8).
Une etude a donc ete menee pour adoucir l’exigence de ces criteres. Elle est basee sur
l’utilisation de l’information apportee par les photomultiplicateurs touches de maniere isolee et
avec une faible amplitude (inferieure a 3 photo-electrons). C’est ce que l’on appelle les SPE
(Simples Photo-Electrons), car il s’agit, pour la plupart, de signaux causes par 1 photo-electron.
Cette information ne rentre pas dans le cadre des co¨ncidences locales. Elle merite neanmoins
d’e^tre prise en compte car elle est quantitativement riche. Par exemple, sur un detecteur
constitue de 1000 modules optiques, et me^me pour les evenements presentant moins de 3 ou 4
co¨ncidences, il existe en moyenne une dizaine de SPE (gure 4.5).
Bien entendu, ceux-ci sont noyes au milieu d’environ 80 autres SPE engendres par le bruit
de fond optique. Nous avons en eet vu que ce dernier produit principalement des signaux a
un photo-electron. C’est d’ailleurs pour cette raison que nous avons construit des co¨ncidences
locales. Celles-ci representent des points d’ancrage solides de la trace recherchee. Elles peuvent
permettre de ltrer ecacement les SPE engendres par les evenements physiques par rapport a
ceux dus au 40K lorsque la strategie suivante est adoptee :
1. on eectue une determination preliminaire de la trace muonique en ne considerant que
l’information contenue dans les co¨ncidences locales. Comme nous le montre la gure 4.6,
si l’evenement possede au moins quatre co¨ncidences reparties sur 2 lignes de detection,
cette premiere determination est de bonne qualite,
2. elle sert alors de point de depart a un ajustement complet par la methode du maximum de
vraisemblance (paragraphe 3.6). On utilise pour cela non seulement les co¨ncidences locales
mais aussi l’information contenue dans les SPE a la fois en temps et proches spatialement de
la trace preliminaire. On garde donc les SPE veriant les deux criteres suivants (gure 4.7) :
 la dierence temporelle t entre la trace preliminaire et le temps enregistre par le
photomultiplicateur est comprise entre -0.15 et 0.05 microsecondes,
 la distance entre la trace preliminaire et le photomultiplicateur est inferieure a
100 metres.
Ce ltre permet de garder environ 60% des SPE produits par les evenements physiques et de
rejeter plus de 99% de ceux engendres par le bruit de fond optique. Ainsi, me^me si l’evenement
ne possede que 4 co¨ncidences reparties sur 2 lignes de detection, l’utilisation supplementaire
apportee par les SPE passant le ltre fournit l’information globale tri-dimensionnelle necessaire
a une bonne reconstruction.
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Figure 4.5: Nombre de SPE par rap-
port au nombre de co¨ncidences locales
avec et sans bruit de fond optique.
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sue de la determination preliminaire pour
un spectre en 1/E2. Les evenements con-
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Figure 4.7: Filtre des SPE eectue apres une premiere determination de la trace muonique basee sur les
co¨ncidences locales. Les SPE passant ce ltre sont utilises dans l’ajustement nal de la trace.
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Cette technique augmente considerablement l’ecacite de declenchement, notamment a basse
energie, par rapport a une utilisation exclusive des co¨ncidences. C’est ce que nous verrons
au paragraphe 4.2.5 et en particulier sur la gure 4.8. De plus, elle permet d’atteindre une
meilleure resolution angulaire et un rejet plus important des muons atmospheriques. Le gain
qu’elle apporte est donc substantiel puisqu’elle augmente l’ecacite de detection du signal et
reduit le bruit de fond.
Dans la suite, et sauf indication contraire, nous ne considererons plus que le cas d’un
declenchement base sur l’existence d’au moins 4 co¨ncidences locales reparties sur
au moins 2 lignes de detection. La technique utilisant l’information apportee par
les SPE est employee.
4.2.5 Surfaces eectives
La notion de surface eective permet de quantier l’ecacite de detection et de calculer
aisement les taux de comptage attendus. Ceux-ci seront presentes au paragraphe 4.2.6. Elle est
pertinente dans le cas des evenements muoniques plus energiques que 100 GeV pour lesquels
le parcours du muon est plus grand que la dimension caracteristique du detecteur. Dans le
cas contraire ou dans le cas ou l’interaction a lieu dans le volume geometrique du detecteur
(evenements contenus), il est plus adapte de parler de volume eectif de detection.
La surface eective du detecteur depend a la fois de l’energie et de la direction du muon.
Seules des methodes Monte Carlo permettent de l’evaluer precisement. Celles-ci consistent
a engendrer Ntirage traces muoniques passant a travers la surface d’un cylindre entourant le
detecteur (paragraphe 3.2). Rappelons que pour eviter tout biais de simulation, ce cylindre
est pris susamment grand, imposant d’engendrer des evenements sur une grande surface de
tirage Atirage (gure 3.2).
Si, parmi les Ntirage evenements muoniques simules, Ndecl satisfont aux criteres de
declenchement, la surface eective de declenchement est par denition :
Adecl (E; ) =
Ndecl
Ntirage
 Atirage (4.1)
Si on la multiplie par le flux de muons au niveau du detecteur (E; ) (la gure 2.9
resume les principaux flux attendus), on obtient le taux d’evenements repondant aux criteres de
declenchement. La detection ideale s’obtient sans bruit de fond optique et suppose que la con-
naissance minimale de 5 points de mesure repartis sur 3 lignes de detection suse a reconstruire
toutes les traces. Le critere minimum de declenchement est donc l’existence d’au moins 5 pho-
tomultiplicateurs touches sur 3 lignes. La surface eective du detecteur optimise deni en 4.1
correspondant a cette condition est presentee sur la gure 4.8 en fonction de l’energie du muon.
Elle y est comparee aux surfaces obtenues pour les deux criteres introduits precedemment :
 l’existence d’au moins 8 co¨ncidences reparties sur 3 lignes (critere tres conservateur),
 l’existence d’au moins 4 co¨ncidences reparties sur 2 lignes (critere employe dans ce travail).
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Figure 4.8: Surfaces eectives de declenchement pour 3 criteres dierents : celui imposant l’existence d’au
moins 8 co¨ncidences locales reparties sur 3 lignes de detection, celui demandant au moins 4 co¨ncidences
sur deux lignes, et le critere minimal demandant l’existence de 5 photomultiplicateurs (PMTs) touches
sur 3 lignes (voir texte). Les surfaces sont moyennees sur tous les muons ascendants. Les barres d’erreur
sont uniquement statistiques.
Cela permet de quantier le gain apporte par l’utilisation de l’information contenue dans
les SPE. Par rapport au critere imposant l’existence d’au moins 8 co¨ncidences sur 3 lignes
de detection, l’ecacite de declenchement est amelioree d’un facteur 10 a 100 GeV, 4 a
1 TeV et 2 a 10 TeV. Il est egalement interessant de se demander si la methode employee
rejette beaucoup d’evenements par rapport a la detection ideale. Le gain qu’apporterait une
quelconque amelioration de la methode de rejet du bruit de fond optique ou des algorithmes
de reconstruction serait au mieux d’un facteur 2 a basse energie (100 GeV) et inferieur a 25%
au-dela de 10 TeV (gure 4.8).
Nous avons deja souligne que l’evenement ayant declenche le systeme doit ensuite e^tre re-
construit puis accepte par l’analyse qui sera presentee au paragraphe 4.3. Cela nous conduit a
denir :
 la surface eective de reconstruction
Arec =
Nrec
Ntirage
Atirage (4.2)
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 la surface eective de detection
Ae =
Nacc
Ntirage
Atirage (4.3)
ou Nrec et Nacc sont les nombres d’evenements respectivement reconstruits et acceptes par
l’analyse. La gure 4.9 nous montre ces trois surfaces pour le detecteur optimise.
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Figure 4.9: Surfaces eectives de declenchement, de reconstruction et de detection du telescope optimise.
Elles sont moyennees sur tous les muons ascendants. Les criteres de selection relatifs a la surface de
detection seront denis au paragraphe 4.3.2. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques. Pour
comparaison, la surface geometrique du detecteur est egalement presentee.
Les surfaces de declenchement et de reconstruction sont quasiment identiques. Un evenement
satisfaisant aux conditions denies precedemment possede, en eet, susamment d’informations
pour que l’algorithme de reconstruction puisse converger. La surface eective de reconstruction
du detecteur etudie est d’environ 35 000 m2 a 100 GeV. Elle depasse 0.1 km2 au-dessus de
10 TeV et atteint pres de 0.3 km2 a tres haute energie (> 10 PeV). L’aire geometrique du
detecteur, moyennee sur tous les angles de vision, est d’environ 0.11 km2. Au-dela de 10 TeV,
la surface eective de reconstruction lui est donc superieure. Cela signie que l’on reconstruit
des muons passant a l’exterieur du telescope.
Des criteres de selection influent sur la qualite des evenements reconstruits et seront denis
au paragraphe 4.3.2. Typiquement, ils en rejettent environ 40%, independamment de l’energie.
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Ainsi, la surface eective de detection atteint :
20 000 m2 a 100 GeV
40 000 m2 a 1 TeV
70 000 m2 a 10 TeV
0.1 km2 a 100 TeV
La dependance en energie des surfaces eectives des gures 4.8 et 4.9 est moyennee sur
tous les evenements muoniques provenant de l’hemisphere inferieur (moyenne sur des angles
zenithaux compris entre 90 et 180 degres). Ces surfaces eectives ne sont pas isotropes mais
dependent de l’angle d’incidence des muons. En outre, la geometrie du detecteur possede une
anisotropie flagrante puisque la densite verticale de photomultiplicateurs (distance de 16 metres
entre les triplets) est beaucoup plus elevee que la densite horizontale (distance de 80 metres
entre les lignes). Nous verrons cependant au chapitre 6 que l’un des criteres d’optimisation
ayant conduit au choix de ce detecteur est base sur l’homogeneite de l’acceptance angulaire. En
orientant les modules optiques a 45 degres au-dessous de l’horizon et en anant les distances
caracteristiques du telescope, une ecacite de detection relativement homogene en angle a ete
atteinte. C’est ce que montrent les gures 4.10 et 4.11.
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Figure 4.11: Surfaces eectives de
declenchement moyennees sur 3 regions
dierentes de l’hemisphere inferieur. L’ecacite
du detecteur depend peu de la region consideree.
Me^me a basse energie, la dependance angulaire des surfaces eectives suit celle de la surface
geometrique du detecteur. L’ecacite de detection ne depend que faiblement de la region de
l’hemisphere inferieur consideree. Cela est tres important car un telescope de premiere generation
se doit d’avoir un pouvoir de decouverte equivalent dans chaque region celeste.
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4.2.6 Taux de comptage
Nous allons maintenant evaluer le nombre d’evenements que l’on peut attendre de quelques
sources presentees au premier chapitre. Nous allons pour cela tenir compte du fait que l’ecacite
de detection depend de l’energie et de la direction des muons. La formule 2.14 doit ainsi e^tre
corrigee par :
N =
Z
Ae(E; )
d
dE
 dEdΩ (4.4)
ou Ae(E; ) est la surface eective de detection de muons d’energie E incidents avec un
angle . Les resultats de ce calcul sont resumes dans les tableaux 4.2 et 4.3.
E 
Modele 10 GeV 1 TeV 10 TeV 100 TeV
Atmospheriques
ATM [34] 4137177 86260 283 0.570.06
NAG generiques
SDSS [45] 59220 56420 43919 22114
NMB [44] 94519 73817 33512 895
Blazars
PRO [46] 753 733 603 352
MRLA [47] 531 291 6.40.3 0.90.1
MRLB [47] 581 341 10.80.5 3.80.3
Tableau 4.2: Nombre de muons ascendants plus energiques que E reconstruits par an dans le detecteur
optimise (gure 4.1). Les sources considerees sont l’atmosphere terrestre et les noyaux actifs de galaxie
selon les modeles generiques et selon les modeles de blazar. Les erreurs sont uniquement statistiques.
E 
Modele 10 GeV 1 TeV 10 TeV 100 TeV
Atmospheriques
ATM [34] 2725146 54444 182 0.340.05
NAG generiques
SDSS [45] 35413 33412 26012 13210
NMB [44] 59115 45413 2069 534
Blazars
PRO [46] 452 432 352 212
MRLA [47] 341 18.10.7 4.00.2 0.520.04
MRLB [47] 371 21.10.8 6.60.4 2.40.3
Tableau 4.3: Nombre de muons ascendants plus energiques que l’energie E acceptes par an dans le
detecteur optimise. Les sources considerees sont l’atmosphere terrestre et les noyaux actifs de galaxie
selon les modeles generiques et selon les modeles de blazar. Les erreurs sont uniquement statistiques.
Ceux-ci presentent les nombres d’evenements muoniques ascendants (paragraphe 2.2.5)
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plus energiques que E, respectivement reconstruits et acceptes, par an, dans le detecteur op-
timise. Les sources diuses considerees sont l’atmosphere terrestre et les noyaux actifs de galaxie.
Les principaux modeles de noyaux actifs de galaxie presentes au premier chapitre prevoient
plusieurs dizaines d’evenements par an au-dela de 10-100 TeV (hormis MRLA et MRLB [47]),
alors que le nombre de neutrinos atmospheriques devient faible. Une discussion complete des
potentialites de detection de sources diuses doit inclure le nombre d’evenements de bruit de
fond issus de muons atmospheriques, evalue au paragraphe 4.5. Cette discussion sera menee
dans la partie 4.6.
4.3 Ciel observable et precision angulaire
4.3.1 Ciel observable
An de s’aranchir du bruit de fond constitue par les muons atmospheriques, les telescopes
a neutrinos de tres haute energie ne considerent que les evenements ascendants, c’est-a-dire
provenant de l’hemisphere celeste situe en dessous d’eux. La region du ciel correspondante
depend d’une part de la latitude et de la longitude du detecteur et d’autre part de l’heure
siderale. La gure 4.12 represente une simulation d’evenements integres sur un jour vus par un
detecteur qui serait situe sur le 45eme parallele nord. Elle montre la region celeste accessible
a un tel detecteur. Pour comparaison, la carte du ciel vu par EGRET est presentee sur la
gure 4.13.
Notons qu’une petite region (en haut a gauche) n’est jamais vue et que, symetriquement, une
autre (en bas a droite) l’est toujours. Alors que l’on n’est sensible, a un instant donne, qu’a un
seul hemisphere, la rotation terrestre permet de rendre observables plus des quatre cinquiemes
de la vou^te celeste, soit environ 3:5 sr . Le detecteur AMANDA, situe au po^le sud, voit tout
le temps la me^me moitie du ciel (celle situee au-dessus de la courbe continue epaisse coupant la
gure 4.13).
Figure 4.12: Carte du ciel simulee vue par
un detecteur situe sur le 45eme parallele nord.
Nous avons considere des evenements isotropes
et d’autres issus de quelques sources ponctuelles.
Plus des trois quarts de la vou^te celeste sont ac-
cessibles a un tel telescope.
Noyaux actifs de galaxie Pulsars
Sources non identifiées Nuage de Magellan
Figure 4.13: La carte du ciel vu par
EGRET [12]. La region cerclee en haut et a
gauche est la partie qui n’est jamais vue par un
telescope situe sur le 45eme parallele nord. La
region cerclee en bas et a droite est la partie qui
est toujours vue par un tel telescope.
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ANTARES et AMANDA couvrent ainsi deux regions complementaires, avec une partie com-
mune tres utile a la verication des resultats. Les telescopes au sol a photons gamma utilisant
l’eet Tcherenkov, comme Whipple [13], CAT [128] ou CANGAROO [54], n’ont acces a un ins-
tant donne qu’a une region celeste tres restreinte, inferieure a 6 10−3 sr. Ils ne peuvent, de plus,
operer que la nuit, par beau temps et en l’absence de lune.
4.3.2 Criteres de selection
Un telescope a neutrinos doit rejeter le bruit de fond constitue par les muons atmos-
pheriques et doit determiner le plus precisement possible la localisation d’une source cosmique.
L’algorithme de reconstruction decrit au paragraphe 3.6 ne peut a lui seul parvenir a un tel
resultat. La distribution des ecarts angulaires entre le muon simule et le muon reconstruit juste
a la sortie de l’algorithme de reconstruction, avant tout critere de selection, sera montree plus
loin (gure 4.15). An d’en reduire les queues et aussi atteindre un rejet susant du bruit de
fond, on doit selectionner les evenements bien reconstruits.
Des criteres de selection ont ete elabores. Ici, trois d’entre eux ont ete utilises :
 les estimees d’erreur sur les 5 degres de liberte de l’algorithme de reconstruction (2 coor-
donnees spatiales, 2 angles et le temps). Elles sont reliees aux elements de la matrice de
covariance du probleme (paragraphe 3.6.1),
 le rapport entre la fonction de vraisemblance \conique" (reconstruction eectuee dans
l’hypothese du passage d’un muon) et la fonction de vraisemblance \spherique" (hypothese
d’un point brillant). Cela permet d’isoler les evenements ou la plupart de la lumiere a ete
emise \ponctuellement" (cas de l’emission de photons tres energiques par le muon),
 la distance (spatiale et angulaire) entre la trace issue de la determination analytique
preliminaire (avant ajustement - paragraphe 3.6.1) et la trace nale. Si elle est trop im-
portante, l’algorithme de reconstruction aura parcouru un long chemin avant de converger,
augmentant la probabilite de tomber dans un minimum secondaire.
La gure 4.14 met en valeur l’ecacite de ces criteres de selection : en ne gardant que les
evenements pour lesquels ils prennent des faibles valeurs, on rejette les erreurs angulaires
importantes et on conserve en grande partie les bonnes reconstructions.
Ces criteres doivent e^tre ajustes en fonction des exigences de rejet du bruit de fond et des
canaux de physique etudies. Ils peuvent permettre de denir plusieurs classes d’evenements.
Denissons-en neanmoins un jeu dit \standard", dont la pertinence sera veriee au para-
graphe 4.5 :
8>>><
>>>:
x; y < 5 m;  < 1;  < 2; t < 6 ns
log(Lspherique)
log(Lconique) < 0:5
d(prelim:; trace) < 150 m; (prelim:; trace) < 45
(4.5)
En appliquant ces criteres de selection, la distribution des erreurs angulaires de reconstruction
(angle entre le muon simule et le muon reconstruit) possede une dispersion nettement plus petite
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Figure 4.14: Exemples de criteres de selection des evenements apres reconstruction : estimee d’erreur sur
la coordonnee x (a) et rapport entre le logarithme de la fonction de vraisemblance \spherique" et celui
de la fonction de vraisemblance \conique" (b). Les evenements bien reconstruits (ecart angulaire entre
le \vrai" muon et le muon reconstruit faible) sont concentres dans les regions ou ces criteres prennent de
faibles valeurs.
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(gure 4.15). La plupart des evenements mal reconstruits sont rejetes : 89% de ceux avec une
erreur superieure a 1 degre, 92% a 5 degres et plus de 95% a 10 degres. Ces me^mes criteres
conservent la plupart des evenements bien reconstruits : 92% de ceux avec une erreur inferieure
a 0.2 degres, 86% a 1 degre. Au total, moins de 40% des evenements issus d’un spectre en 1/E2
sont rejetes.
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Figure 4.15: Erreurs angulaires de reconstruction pour un spectre en 1/E2 avant et apres application
des criteres \standards" de selection. (a) distribution complete. (b) zoom de la region de 0 a 2 degres.
La plupart des evenements bien reconstruits sont conserves alors que la plupart de ceux mal reconstruits
sont rejetes.
4.3.3 Resolution angulaire
La resolution angulaire d’un telescope a neutrinos est l’angle  entre le neutrino incident
et le muon reconstruit. Il est la combinaison (gure 4.16) entre :
1. l’angle physique 1 que fait le neutrino incident avec le muon atteignant le detecteur,
discute au paragraphe 2.2.2,
2. la resolution intrinseque de la reconstruction, c’est-a-dire l’angle 2 entre le muon traver-
sant le detecteur et le muon reconstruit.
Dans les resultats qui suivent, les erreurs d’alignement temporel entre les modules optiques et
la diusion de la lumiere dans l’eau n’ont pas ete prises en compte. Leur eet sur la resolution
sera discute au chapitre 5.
La gure 4.17 presente la distribution de l’erreur angulaire totale  apres application
des criteres de selection pour un spectre en 1/E2 . On appelle angle median la mediane de
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Figure 4.16: L’erreur angulaire totale  est la combinaison entre l’angle physique 1 entre le neutrino
incident et le muon atteignant le detecteur avec l’erreur de reconstruction 2 (angle entre le vrai muon
et le muon reconstruit).
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Figure 4.17: Distribution des ecarts angulaires entre le neutrino incident et le muon reconstruit apres
application des criteres \standards" de selection pour un spectre en 1/E2. La moitie des evenements sont
reconstruits avec une erreur angulaire totale inferieure a 0.19.
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cette distribution. Il est tel que 50% des evenements possede une erreur angulaire qui lui est
inferieure. La moitie des evenements acceptes par l’analyse sont reconstruits avec une erreur
inferieure a 0.19.
Avant application des criteres de selection, l’angle median est de 0.4. Il est important
de distinguer la contribution irreductible 1 due a l’angle entre le neutrino et le vrai muon
de la contribution 2 due a l’algorithme de reconstruction. La gure 4.18 montre que pour
des neutrinos plus energiques qu’environ 3 TeV (soit pour des muons ayant une energie au
detecteur superieure au TeV), ce sont les erreurs dues a la reconstruction qui dominent. C’est
donc cette derniere qui limite la resolution du telescope. Ainsi, pour un spectre en 1/E2 , la
resolution obtenue de 0.19 est la convolution quadratique entre l’angle median physique de
0.06 et l’angle median du^ a la reconstruction de 0.17.
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Figure 4.18: Medianes des distributions des erreurs angulaires totales  (-rec:), physiques 1 (-vrai)
et de reconstruction 2 (vrai-rec:) en fonction de l’energie du neutrino. Au-dela de 3 TeV, ce sont les
erreurs de reconstruction qui dominent et qui limitent la resolution du telescope.
Comment appara^t alors une source ponctuelle de neutrinos vue au travers d’un tel
telescope ? La gure 4.19 presente l’exces d’evenements que provoque la presence de cette
source. La notion de pixel, contraction de l’anglais \picture element", c’est-a-dire element
d’image, permet de quantier cela. On peut denir le pixel, ou granularite du telescope, comme
etant la region du ciel dans laquelle la moitie des evenements issus d’une source ponctuelle
est reconstruite. Ainsi, la taille du pixel presente sur la gure 4.19 est d’environ 3:8  10−5 sr,
c’est-a-dire que celui-ci possede un rayon de 0.19 (egal a l’angle median). Cela permet de
couvrir un hemisphere celeste avec environ 200 000 pixels et xe le pouvoir de separation du
telescope.
4.3 Ciel observable et precision angulaire 103
Cette denition devra e^tre anee. Elle ressort en eet d’une optimisation approximative de
la signication statistique de detection d’une source ponctuelle (rapport signal/
p
bruit). Plus
elle est elevee, plus la probablite qu’une fluctuation statistique du bruit de fond soit a l’origine
de l’exces d’evenements est faible. En premiere approche, le nombre d’evenements de bruit de
fond presents dans un pixel est proportionnel a la surface de ce pixel, c’est-a-dire au carre de
son rayon. On a donc :
Sp
B
/ Nombre d
0evenements dans le pixel
Rayon du pixel
(4.6)
Cette fonction est dessinee sur la gure 4.20 dans le cas du detecteur considere et pour la
methode de reconstruction employee. Elle presente un optimum vers 0.2, correspondant
precisement a l’angle median. Ce dernier constitue donc un bon estimateur de la resolution
angulaire du telescope.
resolution angulaire  0:2
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Figure 4.19: Distribution angulaire des evenements
reconstruits issus d’une source ponctuelle avec un
spectre en 1/E2, apres application des criteres
\standards" de selection. La moitie d’entre eux se
situe a l’interieur d’un pixel de rayon 0.19 degres.
rayon du pixel R (degrés)
en
tr
ée
s /
 R
 (u
.a.
)
0
2
4
6
8
10
12
14
16
18
20
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
Figure 4.20: Fonction de l’equation 4.6
representant la signication statistique de detection
d’une source ponctuelle pour un modele de bruit de
fond isotrope. Le rayon optimal du pixel se situe
entre 0.1 et 0.2 degres, ce qui correspond a l’angle
median obtenu.
Pour donner un apercu de la resolution angulaire obtenue, remarquons que les rayons
apparents de la Lune ou du Soleil sont d’environ 0.25, c’est-a-dire qu’ils couvrent un angle
solide d’environ 6:0  10−5 sr. Un telescope sous-marin pourrait donc nous montrer le ciel
104 Performances attendues d’un telescope sous-marin a neutrinos
des neutrinos de haute energie avec une precision semblable a la taille de ces objets. Ceci
est comparable a la resolution angulaire des telescopes au sol a photons gamma comme
Whipple [13], CAT [128] ou CANGAROO [54].
Notons que la qualite de la resolution obtenue est en partie due au choix de la geometrie du
detecteur :
 la grande densite de photomultiplicateurs sur les lignes de detection permet de placer des
contraintes fortes sur la trace a reconstruire,
 le bras de levier important qu’est la separation entre les lignes de detection (80 metres)
permet d’ajuster ces points entre eux et d’atteindre une bonne precision sur la direction
de la trace.
Voyons maintenant quelle resolution en energie le telescope permet d’obtenir.
4.4 Reconstruction de l’energie
4.4.1 Resolution spectrale
Les telescopes a neutrinos ne prennent que quelques points de mesure sujets a d’importantes
fluctuations et eloignes les uns des autres sur le passage du muon. Ils ne font donc pas un
echantillonnage precis de la trace. La methode d’evaluation de l’energie exposee au para-
graphe 3.6.2 repose sur une simple parametrisation d’un estimateur E^. Ce dernier est construit
de maniere a conserver le maximum d’informations tout en reduisant celles qui sont trop fluctu-
antes pour apporter une precision susante. A chaque evenement d’energie Evraie dont la trace
est reconstruite est associee une energie :
Erec = E^(E
vraie
 ) (4.7)
Aucun critere de selection base sur la reconstruction en energie n’est applique : l’energie de tous
les evenements acceptes par l’analyse decrite au paragraphe 4.3 est estimee. La distribution
de Erec en fonction de E
vraie
 est presentee sur la gure 4.21. Elle est parfaitement centree sur
la droite Erec = E
vraie
 au-dessus d’environ 1 TeV, c’est-a-dire que l’estimateur E^ n’est pas
biaise. Ce n’est pas le cas a plus basse energie ou il n’existe que tres peu d’information sur
l’energie du muon. Les pertes d’energie y sont alors en eet dominees par l’ionisation et sont
donc quasiment constantes (paragraphe 3.6.2).
Les distributions des logarithmes des energies reconstruites sont presentees sur la gure 4.22
pour une energie vraie donnee (Evraie =1, 10, 100 et 1000 TeV). Elles conrment le caractere
non biaise de l’estimation au-dela du TeV. Elles permettent de plus de quantier la resolution
de la methode, donnee par leur ecart type . Celui-ci est compris entre 0.5 a basse energie et
0.3 a haute energie (gure 4.23).
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Figure 4.21: Energie reconstruite Erec du muon en fonction de l’energie vraie Evraie . L’estimation n’est
pas biaisee au-dela d’environ 1 TeV mais elle le devient en dessous. Les droites y=x, y=x-1, y=x+1 sont
tracees pour reference.
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Figure 4.22: Distributions des energies reconstruites pour une energie vraie donnee (respectivement 1,
10, 100 et 1000 TeV). La resolution de la methode de reconstruction de l’energie est donnee par l’ecart
type  de ces distributions. Elle est comprise entre 0.5 a basse energie et 0.3 a haute energie.
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Autrement dit, l’energie des muons est reconstruite avec une precision comprise entre un
facteur 3 (100:5) et un facteur 2 (100:3) :
resolution spectrale ’ facteur 3 a basse energie (< 10 TeV)
facteur 2 a haute energie (> 10 TeV)
Dans la pratique, reconstruisant une energie Erec , on sera interesse a conna^tre la resolution
0 sur l’energie vraie Evraie . Celle-ci est montree sur la gure 4.24. Elle est completement
equivalente a . Plus generalement, le probleme consistera a deconvoluer un spectre mesure en
spectre physique. La reponse du detecteur devra alors e^tre bien etalonnee, par exemple gra^ce a
l’utilisation d’un laser [129].
log10(Eµvraie (GeV))
R
és
ol
ut
io
n 
su
r l
og
10
(E
µr
ec
 
(G
eV
))
0
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
0.7
3 3.5 4 4.5 5 5.5 6 6.5 7
Figure 4.23: Resolution  sur le logarithme
de l’energie reconstruite Erec en fonction de
l’energie vraie Evraie . Les barres d’erreur sont
uniquement statistiques.
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Figure 4.24: Resolution 0 sur le logarithme de
l’energie vraie Evraie en fonction de l’energie re-
construite Erec . Les barres d’erreur sont unique-
ment statistiques.
4.4.2 Reconstruction des spectres
Le spectre muonique reconstruit est la convolution du spectre incident (la gure 2.9 detaille
les spectres attendus selon dierents modeles) avec la resolution en energie presentee. Con-
formement aux ajustements de la gure 4.22, cette resolution peut se modeliser en premiere
approche par :
 une gaussienne non centree de largeur comprise entre 0.5 et 0.4 en dessous de 1 TeV,
 une gaussienne centree de largeur comprise entre 0.5 et 0.3 au-dela de 1 TeV.
La gure 4.25 compare les spectres \vrais" aux spectres reconstruits des muons issus
de neutrinos atmospheriques et de ceux venant de noyaux actifs de galaxie selon le modele
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generique NMB [44]. Elle presente aussi la convolution du spectre vrai avec la resolution en
energie denie precedemment. Cela reproduit assez delement les spectres reconstruits. Il
sera ainsi possible de deconvoluer un spectre mesure avec le modele de resolution presente an
d’estimer le spectre initial.
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Figure 4.25: Spectres \vrais" et reconstruits (a) des muons issus de neutrinos atmospheriques selon le
modele ATM [34] et (b) des muons issus de neutrinos de noyaux actifs de galaxie selon le modele generique
NMB [44]. La convolution des spectres vrais avec la resolution en energie parametrisee est indiquee par
la courbe en trait plein. Elle reproduit de maniere satisfaisante les spectres reconstruits.
L’ecart entre les spectres vrais et reconstruits est d’autant plus faible que le spectre initial
est dur (indice spectral faible)1. Me^me dans le cas du spectre le plus mou (celui des muons
issus de neutrinos atmospheriques), les evenements dominants de basse energie (E < 10 TeV)
ne contaminent pas beaucoup les evenements de haute energie (E > 10 TeV). Ce bruit de fond
peut donc e^tre rejete ecacement en imposant une coupure minimale sur l’energie reconstruite.
La gure 4.26 presente les spectres reconstruits des modeles de la gure 2.9. Elle montre que
si l’on impose un seuil sur l’energie reconstruite compris entre 10 et 100 TeV, tous les modeles
consideres (excepte MRLB) donnent un signal plus important que la composante atmospherique.
Ceci est obtenu en une annee de prise de donnees du detecteur. Le tableau 4.4 souligne ce
resultat.
1La convolution d’un spectre dierentiel  = K
Eγ
avec une resolution gaussienne de largeur  sur le logarithme
de l’energie donne un spectre ′ de me^me pente γ : ′ = K
Eγ
e
(γ−1)22
2 . Le terme exponentiel introduit un decalage
nettement visible dans le cas des muons issus de neutrinos atmospheriques (gure 4.25) pour lesquels γ  2:8 et
beaucoup moins dans celui des muons issus de noyaux actifs de galaxie pour lesquels γ  1:6.
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Figure 4.26: Spectres reconstruits des muons issus de neutrinos atmospheriques (ATM [34]) et des muons
venant de noyaux actifs de galaxie selon (a) les modeles generiques (NMB [44] et SDDS [45]) et selon (b)
les modeles de blazar (PRO [46] et MRLB [47]). Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
Erec 
Modele 10 TeV 100 TeV
Atmospheriques
ATM [34] 6813 0.80.1
NAG generiques
SDSS [45] 25112 13410
NMB [44] 2179 644
Blazars
PRO [46] 342 212
MRLB [47] 7.80.4 2.60.3
Tableau 4.4: Nombre de muons passant les criteres de selection \standards" reconstruits ascendants
au-dessus de l’energie Erec par an dans le detecteur optimise. Les sources considerees sont l’atmosphere
terrestre et les noyaux actifs de galaxie selon les modeles generiques et selon les modeles de blazar. Les
erreurs sont uniquement statistiques.
La resolution en energie obtenue est donc susante pour reconstruire les spectres muoniques
de maniere satisfaisante puisqu’elle permet :
 de tester les nombreux modeles de production de neutrinos cosmiques proposes,
 de contro^ler la contamination due aux neutrinos atmospheriques de basse energie et ainsi
ma^triser le bruit de fond qu’ils constituent.
Avant de conclure sur les potentialites de decouverte du telescope considere, il convient de
prendre en compte le bruit de fond physique induit par les muons atmospheriques.
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4.5 Rejet des muons atmospheriques
4.5.1 Expose du probleme
Un telescope a neutrinos tel que nous l’avons deni doit rejeter le bruit de fond domi-
nant constitue par les muons atmospheriques sur le critere qu’ils proviennent de l’hemisphere
superieur. Il faut evaluer le nombre de ces evenements qui, bien que descendants, sont recons-
truits faussement comme etant ascendants et peuvent donc e^tre confondus avec le signal. Comme
nous l’avons vu au paragraphe 2.2.5, les muons atmospheriques sont environ 1.5105 fois plus
nombreux a 2300 metres de profondeur que les muons issus de neutrinos atmospheriques au-dela
de 1 TeV. La detection de sources diuses de neutrinos necessite le plus faible taux d’erreur sur
l’origine des Nmuons muons atmospheriques : le nombre Nfaux d’entre eux reconstruits comme
etant ascendants doit e^tre reduit a un niveau inferieur a celui du bruit de fond irreductible Nirr:
du^ aux neutrinos atmospheriques. Le taux de rejet du telescope deni par R=Nmuons/Nfaux
doit donc e^tre :
R  NmuonsNirr:  1:5  10
5 (4.8)
Le bruit de fond constituera un probleme moins delicat dans le cas de la recherche de
sources ponctuelles. Le nombre d’evenements de bruit de fond presents dans un pixel est en
eet inversement proportionnel au nombre de pixels : il est egal a (Nfaux+Nirr:)/Npixels, ou
Npixels est le nombre de pixels evalue au paragraphe 4.3 a environ 200 000.
Le bruit de fond est encore reduit de plusieurs ordres de grandeur dans le cas de la recherche
de sursauts gamma car le signal sera alors correle en direction et en temps aux bouees de
rayons gamma detectees par ailleurs.
L’optimisation des algorithmes de reconstruction presentes dans la partie 3.6.1, et celle des
criteres de selection decrits au paragraphe 4.3.2, doivent donc permettre d’atteindre dans le
cas de la recherche de sources diuses un taux de rejet de l’ordre de 105-106. L’estimation de
ce dernier est ardue. La generation des evenements est en principe facile, tous les ingredients
etant relativement bien connus. La diculte est seulement technique car le temps de calcul
est redhibitoire pour simuler dans le detail 105 a 106 evenements declenchant le systeme
d’acquisition des donnees. Il est crucial d’engendrer correctement les dierentes composantes
du flux de muons atmospheriques et notamment les evenements complexes que sont les
multi-muons. Ces derniers contiennent plusieurs muons quasi-paralleles, proches spatialement
les uns des autres et synchrones.
Toutes les composantes du flux atmospherique ont ete simulees de maniere detaillee gra^ce
aux outils presentes au paragraphe 3.2. Rappelons que les mono-muons sont, par denition, les
evenements ne contenant qu’un seul muon plus energique que 20 GeV sur le cylindre de tirage
et que les multi-muons en contiennent au moins deux. Ces derniers sont engendres a partir du
spectre vrai de rayons cosmiques primaires (paragraphe 1.1), dont l’energie est notee Ep. Les
muons moins energiques que 20 GeV parcourent moins de 100 metres dans l’eau et n’arrivent
donc me^me pas au sein du detecteur (le cylindre de tirage est a une distance d’environ 140 metres
du detecteur).
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4.5.2 Statistique de simulation
Nous avons simule le passage de nombreux mono- et multi-muons dans le detecteur presente
au paragraphe 4.1 situe a 2300 metres de profondeur. Comme precise dans le tableau 4.5, le
flux atmospherique y est compose d’environ 85% de mono-muons et de 15% de multi-muons.
Nous avons engendre 900 000 evenements mono-muons au niveau du detecteur, que nous
avons ponderes pour tenir compte des vraies distributions d’angle et d’energie. Un tiers d’entre
eux couvre l’ensemble des domaines spectral et angulaire. Les deux autres tiers sont des muons
d’energie inferieure a 1 TeV et proches de l’horizon. La statistique nale correspond a un
temps de donnees reelles d’environ 20 jours au-dessus de 10 TeV, 0.9 jours entre 1 et 10 TeV et
1.5 jours en dessous de 1 TeV.
Parallelement, nous avons simule 12 millions d’interactions de primaires plus energiques que
200 TeV, 28 millions entre 20 et 200 TeV et 141 millions entre 2 et 20 TeV. La statistique nale
des multi-muons satisfaisant aux conditions de declenchement est respectivement d’environ
385 000, 15 000 et 200. Elle correspond a un temps de donnees reelles de respectivement
3.9 jours, 4.5 heures et 30 minutes.
Les multi-muons produisent plus de lumiere que des muons isoles. La distance moyenne entre
les muons est de 18 metres a cette profondeur [130]. Cette extension laterale leur permet de
toucher plus facilement plusieurs lignes de detection. C’est pourquoi ils contribuent plus que les
mono-muons au taux de declenchement de l’acquisition des donnees (conditionne par l’existence
d’au moins 4 co¨ncidences locales reparties sur au moins 2 lignes - paragraphe 4.2.4). On aura
12 522  262 evenements par heure satisfaisant le declenchement (tableau 4.5) :
 38% sont des mono-muons,
 62% sont des multi-muons, dont
{ 6% viennent de primaires entre 2 et 20 TeV,
{ 42% viennent de primaires entre 20 et 200 TeV,
{ 52% viennent de primaires plus energiques que 200 TeV.
Les primaires moins energiques que 2 TeV ont une contribution negligeable (inferieure au
pourcent). Plus la particule primaire interagissant avec l’atmosphere est energique, plus la
probabilite qu’un multi-muon soit engendre et atteigne le detecteur est importante. Nous avons
donc renforce la statistique relative aux primaires plus energiques que 200 TeV.
En outre, les multi-muons constituent un bruit de fond potentiellement plus dangereux que
les mono-muons. Les correlations spatio-temporelles entre les dierents muons descendants de
l’evenement risquent en eet de fausser la reconstruction en engendrant une reponse proche
de celle d’un muon ascendant unique. La gure 4.27 presente les distributions des erreurs
commises sur l’angle zenithal. Celle relative aux multi-muons est plus large que celle obtenue
avec des mono-muons.
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Les multi-muons sont donc d’une part plus nombreux a declencher le systeme d’acquisition
des donnees et d’autre part moins bien reconstruits que les muons isoles. C’est pourquoi un
eort de simulation particulier leur a ete devolu.
Tous les chires relatifs aux statistiques de simulation que nous venons de citer sont regroupes
dans le tableau 4.5. Le temps de calcul requis pour l’obtenir fut d’environ 3500 heures CPU sur
des machines HP-UX 10.20 equipees d’un processeur PA-8000.
mono-muons multi-muons : Ep
2-20 TeV 20-200 TeV > 200 TeV
Flux a 2300 metres 10−7 0:4  10−8 1  10−8 0:4  10−8
de profondeur (cm−2s−1)
85% 15%
22% 56% 22%
Nombre d’interactions de 141  106 28  106 12  106
primaires simulees
Nombre d’evenements
simules atteignant 0:3  106 22 000 0:7  106 6  106
le niveau du detecteur
Nombre d’evenements
satisfaisant aux conditions 27 800  167 23070 15 000  200 385 000  600
de declenchement
temps de donnees
reelles correspondant
< 1 TeV 1.5 jours2
1-10 TeV 0.9 jours
> 10 TeV 20 jours
30 minutes 4.5 heures 3.9 jours
taux horaire d'evenements
satisfaisant aux conditions 4698234 460140 329041 40747
de declenchement
38% 62%
6% 42% 52%
| {z }
12 522  262
100%
Tableau 4.5: Resume des flux de muons atmospheriques attendus et de la statistique de simulation. Les
mono- et les multi-muons sont traites separement. Pour les multi-muons, Ep est l’energie de la particule
cosmique primaire.
2Pour obtenir cette statistique, 600 000 evenements supplementaires ont ete simules dans le domaine d’energie
correspondant et dans la region angulaire proche de l’horizon (0.15< cos(z) <0.2).
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4.5.3 Resultats
L’algorithme de reconstruction est bien adapte aux evenements multi-muons, notamment
gra^ce au choix de repere eectue (paragraphe 3.6.1). Les extensions laterale et temporelle
de ces evenements etant larges, les estimees d’erreur sur la distance radiale et sur le temps
sont elevees (gure 4.28). Les criteres de selection, imposant a ces dernieres de prendre de
faibles valeurs, sont donc tres contraignants pour les multi-muons. Le jeu \standard" deni au
paragraphe 4.3.2 permet d’en rejeter pres de 95%.
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Figure 4.27: Distributions des erreurs de recons-
truction commises sur l’angle zenithal dans les
cas de mono-muons et de multi-muons.
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Figure 4.28: Distributions des estimees d’erreur
sur le positionnement lateral x dans les cas de
mono-muons et de multi-muons. Elle est beau-
coup plus large pour ces derniers du fait de
l’extension laterale des evenements.
Detaillons tout d’abord les resultats obtenus sur les multi-muons issus de primaires plus
energiques que 200 TeV. Les erreurs angulaires commises sur l’angle zenithal sont presentees sur
la gure 4.29. Les 21 592 evenements satisfaisant aux criteres \standards" de selection sont tous
reconstruits a mieux que 12 degres. Ils representent un taux horaire de 2341 multi-muons.
La gure 4.30 montre leur distribution angulaire reconstruite. Aucun d’entre eux n’est as-
socie a un angle zenithal superieur a 74 degres. En particulier, aucun n’est reconstruit ascendant.
Il en est de me^me pour tous les evenements simules des diverses composantes du flux
atmospherique : aucun mono-muon ni multi-muon de la statistique detaillee dans le tableau 4.5
reconstruit ascendant n’est accepte par l’analyse. La gure 4.31 montre leurs spectres angulaires
reconstruits ainsi que celui d’un signal potentiel constitue de muons issus de neutrinos de noyaux
actifs de galaxie. Les criteres \standards" de selection ont ete bien adaptes au probleme :
si on les rela^che et que l’on accepte certains muons atmospheriques reconstruits ascendants,
le gain sur le signal est faible (inferieur a 10%) et le rapport entre le signal et le bruit est degrade.
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Figure 4.29: Erreurs de reconstruction sur
l’angle zenithal avant et apres application
des criteres \standards" de selection. Les
evenements consideres sont des multi-muons is-
sus de primaires plus energiques que 200 TeV.
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Figure 4.30: Spectres angulaires recons-
truits des multi-muons issus de primaires plus
energiques que 200 TeV avant et apres applica-
tion des criteres \standards" de selection. Ces
derniers rejettent tous les evenements recons-
truits ascendants.
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Figure 4.31: Spectres angulaires reconstruits des diverses composantes du flux de muons atmospheriques
(mono- et multi-muons : les 4 courbes de droite) et des muons issus de neutrinos de noyaux actifs de galaxie
selon le modele NMB [44] (exemple de signal attendu). Ce dernier a ete simule jusqu’a 20 degres au-
dessus de l’horizon. Aucun evenement de la statistique totale de muons atmospheriques n’est reconstruit
ascendant (cos  < 0).
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Malgre les nombreuses simulations entreprises, l’evaluation du taux de rejet des muons
atmospheriques est donc encore limitee par le manque de statistique puisqu’aucun evenement
ascendant n’a ete trouve. La statistique globale comprend 8 millions d’evenements engendres
sur le cylindre entourant le detecteur.
Le detail des resultats est le suivant :
 pour 38% du taux de declenchement (mono-muons) : aucun evenement n’est reconstruit
ascendant en 1 jour,
 pour 32% du taux de declenchement (multi-muons Ep > 200 TeV) : aucun evenement n’est
reconstruit ascendant en 3.9 jours,
 pour 26% du taux de declenchement (multi-muons 20 <Ep < 200 TeV) : aucun evenement
n’est reconstruit ascendant en 4.5 heures,
 pour 4% du taux de declenchement (multi-muons 2 <Ep < 20 TeV) : aucun evenement
n’est reconstruit ascendant en 30 minutes.
Il sera necessaire d’ameliorer la statistique, actuellement limitee par le temps de calcul
(malgre les 3500 heures CPU utilisees). Diverses methodes sont envisagees, comme l’utilisation
d’un programme Monte Carlo simplie et la generation massive d’evenements possedant des
angles zenithaux eleves (superieurs a 45 degres), qui sont potentiellement les plus dangereux.
La limitation provient surtout de la faible statistique nale sur les multi-muons issus de
primaires de basse energie. Nous avons en eet volontairement renforce celle relative aux
primaires de haute energie (Ep > 200 TeV).
L'hypothese, raisonnable, que nous faisons, est que ces evenements sont potentiellement
plus dangereux que les autres : nous avons verie que la distribution des erreurs commises
sur leur angle zenithal est plus large que celle obtenue avec les evenements issus de primaires
moins energiques (Ep < 200 TeV). En outre, ils sont beaucoup plus ecaces pour declencher le
systeme d’acquisition (tableau 4.5).
Ainsi, la statistique nale d’environ 385 000 multi-muons issus de primaires plus energiques
que 200 TeV declenchant le systeme d’acquisition peut s’appliquer, en premiere approximation,
aux autres composantes de multi-muons (pour lesquelles Ep < 200 TeV). Cela permet de
renforcer la statistique de ces evenements, en les remplacant par d’autres evenements, poten-
tiellement plus dangereux, que l’on a simules massivement.
Bien entendu, les 385 000 evenements ne doivent e^tre utilises qu’une fois et une seule. Nous
avons donc choisi de les repartir en 3 parties egales ( 130 000 evenements) sur les 3 com-
posantes de multi-muons que nous avons distinguees (2 <Ep < 20 TeV, 20 <Ep < 200 TeV et
Ep > 200 TeV). La statistique relative aux mono-muons reste, elle, inchangee. Cette astuce
statistique, conditionnee par l’hypothese decrite ci-dessus, permet d’extrapoler les resultats
obtenus a un temps d’exposition superieur :
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 pour 38% du taux de declenchement (mono-muons) : aucun evenement n’est reconstruit
ascendant en 1 jour,
 pour 32% du taux de declenchement (multi-muons Ep > 200 TeV) : la statistique
est degradee d’un facteur 3 et aucun evenement n’est reconstruit ascendant en environ
1.3 jours,
 pour 26% du taux de declenchement (multi-muons 20 <Ep < 200 TeV) : la statistique
est amelioree d’un facteur 8.5 et aucun evenement n’est reconstruit ascendant en environ
1.6 jours,
 pour 4% du taux de declenchement (multi-muons 2 <Ep < 20 TeV) : la statistique est
amelioree d’un facteur 550 et aucun evenement n’est reconstruit ascendant en environ
11.6 jours.
Chaque composante est ainsi representee durant au moins 1 jour. En aectant une limite
superieure de 2.3 evenements durant ce jour, on obtient une limite sur le nombre de muons
atmospheriques reconstruits ascendants et acceptes par l’analyse :
Nfaux < 1000 par an a 90% de niveau de conance
Rappelons pour comparaison que le nombre de muons issus de neutrinos atmospheriques
reconstruits ascendants et acceptes par l’analyse est de 2725  146.
Cette limite sera amelioree par une statistique plus elevee. Il faut neanmoins e^tre prudent,
car on ne peut exclure que le Monte Carlo ne reproduise pas parfaitement la realite. Le
fait que les collaborations AMANDA et BAIKAL parviennent, dans des conditions plus
diciles (BAIKAL est moins profond et AMANDA soure d’une diusion de la lumiere plus
importante), a rejeter ecacement les muons atmospheriques sur leurs donnees, est cependant
tres encourageant.
Notons pour terminer que la methode de reconstruction de l’energie n’est pas adaptee aux
multi-muons. La gure 4.32 presente l’energie reconstruite des evenements issus de primaires
plus energiques que 200 TeV ayant declenche le systeme d’acquisition. La distribution relative
aux evenements reconstruits ascendants devrait e^tre similaire. Cette energie est surestimee.
Elle chute cependant plus vite (pente γ  2:4) que les spectres reconstruits des signaux
attendus presentes sur la gure 4.26 (γ < 1:6). On pourrait donc rejeter une partie des muons
atmospheriques reconstruits ascendants en placant une coupure sur leur energie reconstruite,
comme nous l’avons fait pour les muons issus de neutrinos atmospheriques.
Nous allons, pour conclure ce chapitre, utiliser les resultats que nous avons obtenus pour
discuter des potentialites de decouverte de sources diuses et ponctuelles du telescope considere.
Ces etudes sont preliminaires et devront e^tre anees.
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Figure 4.32: Distribution des energies reconstruites des 385 000 evenements multi-muons issus de pri-
maires de plus de 200 TeV ayant declenche le systeme d’acquisition. Elle chute au-dessus de 100 TeV
plus fortement qu’une une loi de puissance de pente γ  2:4.
4.6 Potentialites de decouverte
4.6.1 Les sources diuses
La decouverte de sources diuses de neutrinos cosmiques requiert une bonne ma^trise du bruit
de fond. Nous n’avons encore qu’une connaissance insusante de ce dernier car nous sommes
limites par la statistique de simulation (paragraphe 4.5). Pour discuter des potentialites de
detection de telles sources, nous supposons que :
 le nombre de muons atmospheriques reconstruits ascendants est compris entre 0 et 1000
par an (paragraphe precedent),
 le spectre de ces derniers est inconnu et on ne s’autorise donc pas a appliquer de coupure
sur leur energie reconstruite.
En placant par exemple une coupure sur l’energie reconstruite des muons issus de neutrinos
atmospheriques a 10 TeV, le nombre d’evenements de bruit de fond reconstruits ascendants est
compris entre 68  8 et 1068  33 par an (entre 0 et 1000 muons atmospheriques et 68 muons
issus de neutrinos atmospheriques (tableau 4.4)).
Supposons tout d’abord que le nombre de muons atmospheriques reconstruits ascendants soit
egal a la limite superieure que nous avons trouvee (1000 par an). Dans ces conditions, le flux en
1/E2 minimal qui puisse e^tre detecte en une annee de prise de donnees a plus de 5 deviations
standards est derive de l’equation 4.4 :
d
dE
> 9  10−13

E
1 TeV
−2
cm−2s−1sr−1GeV−1 (4.9)
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Cela permettrait, par exemple, d’exclure les modeles generiques de noyaux actifs de galaxie
presentes au premier chapitre (tableau 4.4). Si nous pouvons, comme nous le pensons, eliminer
le bruit de fond des muons atmopheriques, alors la sensibilite a 5 deviations standards passe a :
d
dE
> 2  10−13

E
1 TeV
−2
cm−2s−1sr−1GeV−1 (4.10)
4.6.2 Les sources ponctuelles
Le bruit de fond est un probleme beaucoup moins crucial dans le cas de la recherche de
sources ponctuelles. Les Nbruit evenements se repartissent sur les Npixels pixels du telescope. En
supposant cette repartition isotrope, le nombre moyen d’evenements de bruit de fond par pixel
et par an est nB = Nbruit=Npixels. Des lors, on peut rela^cher la coupure sur l’energie reconstruite.
En placant celle-ci a 1 TeV, le nombre d’evenements de bruit de fond reconstruits ascendants est
 258551 par an (1000 muons atmospheriques et 1585 muons issus de neutrinos atmospheriques
(tableau 4.3)). Nous avons evalue le nombre de pixels a environ 200 000 (paragraphe 4.3). Nous
en tirons :
nB  1:3  10−2 (4.11)
Nous pouvons presenter de maniere tres simpliste les potentialites de decouverte d’une
source ponctuelle. La probabilite qu’il existe au moins un pixel comptant un minimum de
trois evenements de bruit de fond par an est inferieure a 7%. La mise en evidence d’une
source ponctuelle a 90% de niveau de conance serait rendue possible par la presence de trois
evenements dans un pixel en une annee.
Prenons l’exemple d’une source ponctuelle visible 50% du temps et supposons que nous
ayons besoin de 6 evenements au-dessus de 1 TeV pour signer sa presence (3 d’entre eux ap-
partiendraient alors au me^me pixel par denition de ce dernier). Dans ces conditions, le flux en
1/E2 minimal requis pour decouvrir cette source en une annee est (equation 4.4) :
d
dE
> 1:7  10−13

E
1 TeV
−2
cm−2s−1GeV−1 (4.12)
soit un flux absolu :
F(> E) > 1:7  10−10

E
1 TeV
−1
cm−2s−1 (4.13)
Cette etude constitue une premiere approche. Elle ne prend en compte ni la localisation ni
le mouvement des sources sur la vou^te celeste. La coupure a 1 TeV n’est pas optimisee. De
plus, les algorithmes employes ne sont pas specialement adaptes a une telle analyse. Le seuil en
energie pourrait par exemple e^tre fortement abaisse en supposant que le point d’emission des
neutrinos est connu. Les observations en photons peuvent en eet nous fournir un catalogue
de sources ponctuelles potentielles. Une etude specique de leur detection individuelle ou de la
detection statistique de plusieurs d’entre elles est en cours [113].
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4.7 Resume des performances
Les perfomances presentees ont ete obtenues par des simulations sur un detecteur sous-marin
comprenant 945 photomultiplicateurs de 10 pouces de diametre repartis sur 15 lignes. Les
conditions dans lesquelles ces simulations ont ete eectuees sont detaillees dans le chapitre 3.
Les resultats peuvent se resumer par les 4 points suivants :
 une surface eective de detection de 20 000 m2 a 100 GeV, de 70 000 m2 a
10 TeV et de 0.1 km2 au-dela de 100 TeV (gure 4.9),
 une vaste region observable du ciel (> 3 sr) et une precision angulaire
d’environ 0.2, c’est-a-dire une granularite de 3:8  10−5 sr (gure 4.19),
 une resolution spectrale d’un facteur 3 jusqu’a 10 TeV et d’un facteur 2 a plus
haute energie (gure 4.23),
 un taux de bruit de fond induit par les muons atmospheriques au plus du
me^me ordre de grandeur que celui du^ aux neutrinos atmospheriques.
Nous allons maintenant etudier les eets systematiques que provoquent les parametres libres
des simulations sur ces resultats.
Chapitre 5
Sensibilite des resultats aux parametres
libres
Deploie ton jeune courage, enfant;
c'est ainsi qu'on s'eleve jusqu'aux astres.
Virgile, L'Eneide, IX, 641.
Nous avons obtenu les resultats precedents du chapitre 4 gra^ce a des simulations utilisant :
 les caracteristiques des modules optiques (sensibilite, reponse angulaire, resolution tem-
porelle) detaillees au paragraphe 3.3.1,
 les caracteristiques du milieu de detection (absorption, diusion, bruit de fond optique)
presentees au paragraphe 3.3.2,
 des detecteurs contenant un millier de modules optiques repartis sur 15 lignes.
Nous allons maintenant discuter de l’influence de ces trois types de parametres sur les perfor-
mances des telescopes a neutrinos.
5.1 Influence des caracteristiques des modules optiques
5.1.1 Sensibilite des photomultiplicateurs
La sensibilite d’un photomultiplicateur est donnee par l’equation 3.1. La norme et la
dependance angulaire utilisees dans les simulations sont issues de mesures eectuees par la
collaboration ANTARES (gures 3.5 et 3.4). Des mesures recentes ont permis d’aner ces
donnees [118]. Elles font etat (voir la gure 3.4) :
1. d’une sensibilite absolue 20% superieure a celle utilisee (55  3 au lieu de 46  7 photo-
electrons recueillis dans la situation exposee au paragraphe 3.3.1),
2. d’une reponse angulaire moins large que celle anciennement mesuree. Cette reponse est
mesuree in situ dans un reservoir d’eau de dimension nie. Les eets de bord ne sont pas
faciles a evaluer et il est encore necessaire de travailler sur ces estimations.
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Les eets de ces changements sur l’ecacite de detection du telescope sont montres l’un apres
l’autre sur la gure 5.1. Les principaux resultats sont les suivants :
 l’amelioration de la sensibilite des photomultiplicateurs de 20% augmente la surface eec-
tive de detection d’environ 40% a 100 GeV, de 20% a 1 TeV et de moins de 5% au-dela de
3 TeV. Le gain en nombre d’evenements est de 15% sur un spectre en 1/E2 , quasiment en
proportion avec la sensibilite des modules optiques,
 la reponse angulaire plus selective fait perdre a la surface eective 50% a 100 GeV, 35%
a 1 TeV et moins de 10% au-dela de 10 TeV. C’est donc un parametre tres sensible, qu’il
est important de bien conna^tre.
Au total, les nouvelles mesures impliquent une perte d’ecacite de detection de 30% a 100 GeV,
de 20% a 1 TeV et de moins de 1% au-dessus de 10 TeV. Leur eet est de 15% sur un spectre
en 1/E2 . Elles aectent donc relativement peu les resultats presentes. Nous devrons neanmoins
mieux ma^triser ces parametres et conna^tre l’erreur sur leur mesure. En outre, nous avons
verie que les resolutions angulaire et spectrale du detecteur restent inchangees.
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Figure 5.1: Surfaces eectives de detection pour dierentes sensibilites des modules optiques. (a) Ca-
racteristiques utilisees precedemment. (b) Comme en (a) mais avec augmentation de la sensibilite absolue
de 20%. (c) Comme en (b) mais avec utilisation de la nouvelle mesure de la reponse angulaire. Les surfaces
sont moyennees sur tous les muons ascendants. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
5.1.2 Resolution temporelle
La resolution temporelle des photomultiplicateurs est caracterisee par le TTS (Transit
Time Spread) (paragraphe 2.3.1). La valeur utilisee (1.26 ns) correspond a une mesure de la
collaboration ANTARES sur un photomultiplicateur de 10 pouces de diametre [119]. L’eet
systematique que provoque ce parametre sur la resolution angulaire du telescope est montre
sur la gure 5.2. Il est quasiment proportionnel a la racine carree du TTS dans la region
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consideree. Autrement dit, la taille d’un pixel (paragraphe 4.3.3) y augmente lineairement avec
le TTS. Le nombre de pixels que le telescope sera capable de distinguer y est donc inversement
proportionnel. Cela represente une contrainte forte dans le choix des photomultiplicateurs.
Notons que pour obtenir ce resultat, les criteres de selection sur les estimees d’erreurs angulaire
et temporelle (paragraphe 4.3.2) ont ete rela^ches, permettant de travailler a ecacite de
detection constante. Rappelons de plus que l’erreur sur le positionnement des modules
optiques, d’environ 10 centimetres en moyenne, apporte une contribution faible par rapport au
TTS (paragraphe 3.3.3.)
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Figure 5.2: Resolution angulaire du telescope en fonction de la resolution temporelle des photomultipli-
cateurs, caracterisee par le TTS. Les quatre points sont issus de simulations. Une courbe variant comme
la racine carree du TTS est superposee.
Par ailleurs, les simulations precedentes supposent que les modules optiques au sein d’une
me^me ligne et que les lignes entre elles sont parfaitement etalonnes temporellement (c’est-a-dire
que leurs horloges respectives sont synchronisees). En pratique, il y aura :
 un decalage temporel de distribution gaussienne de largeur t1 entre les photomultiplica-
teurs d’une ligne,
 un decalage temporel de distribution gaussienne de largeur t2 entre les lignes,
L’erreur systematique d’etalonnage etal est alors :
etal =
q
(t1)2 + (t2)2 (5.1)
Des simulations en cours indiquent qu’un laser pourrait permettre d’atteindre des erreurs
d’etalonnage de l’ordre de la nanoseconde [129]. En les supposant de maniere pessimiste egales
a 2 ns, l’erreur systematique sur chaque photomultiplicateur de 10 pouces de diametre est
d’environ 2.5 ns (somme quadratique du TTS et des erreurs d’etalonnage). Les simulations
montrent que la resolution angulaire du telescope serait alors degradee a environ 0.3 degres (au
lieu de 0.2 degres dans le cas d’un etalonnage temporel parfait etal = 0). Il sera donc important
de reduire le plus possible les erreurs systematiques d’alignement temporel du detecteur.
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5.1.3 Signication statistique de detection ; passage a des photomultiplicateurs
plus gros
La signication statistique de detection d’une source ponctuelle depend de la surface eective
Ae du telescope et de la resolution temporelle des photomultiplicateurs de la facon suivante :
Sp
B
/ Aeq
Ae=Npixels
/
s
Ae
TTS
(5.2)
Les erreurs d’etalonnage temporel etal ne sont pas prises en compte. On peut se demander
ce qu’apporterait l’utilisation de photomultiplicateurs plus gros que ceux de 10 pouces de
diametre utilises dans cette etude. Ils possedent une meilleure sensibilite (surface de detection
plus grande) mais generalement une moins bonne resolution temporelle.
Par exemple, les photomultiplicateurs de 12 pouces de diametre ont une surface de collection
45% plus grande que celle des 10 pouces. Leur utilisation permettrait donc d’ameliorer
l’ecacite de detection d’un spectre en 1/E2 d’environ 40% (paragraphe 5.1.1). En supposant
de maniere arbitraire que le TTS soit augmente de 15%, la resolution angulaire serait degradee
de 7% (paragraphe 5.1.2). Au total, le gain sur la signication statistique serait d’environ
10% (equation 5.2). L’utilisation de photomultiplicateurs plus gros que ceux de 10 pouces de
diametre pourrait donc e^tre interessante, en ameliorant les performances du telescope ou en
abaissant le cou^t de ce dernier pour une ecacite de detection donnee.
Voyons maintenant l’influence des caracteristiques du milieu de detection sur les perfor-
mances obtenues, en prenant en compte les mesures recentes eectuees par la collaboration
ANTARES a ce sujet.
5.2 Influence des caracteristiques du milieu environnant
5.2.1 Transparence de l’eau
Le programme Monte Carlo utilise pour ce travail ne traite pas la diusion des pho-
tons Tcherenkov dans l’eau. La collaboration ANTARES a eectue des mesures in situ a
460 nm compatibles avec une longueur d’attenuation de 41 m, une longueur d’absorption
de 55 m et une longueur de diusion superieure a 200 m (paragraphe 2.5.3). En outre, ces
resultats indiquent qu’a une distance de 25 m (respectivement 45 m), moins de 5% (respec-
tivement 10%) des photons detectes sont retardes de plus de 20 ns par une diusion (gure 2.20).
Ainsi, les queues de distribution du temps d’arrivee des photons dues a la diusion sont
equivalentes aux queues des photons issus de particules secondaires. Par exemple 5% des
photons issus d’un muon de 1 TeV sont retardes de plus de 20 ns, 10% a 10 TeV, 15% a 50 TeV
et 20% a 250 TeV (gure 3.15). De plus, comme nous l’avons vu au paragraphe 4.2.4, le ltre
mis en place pour la methode de reconstruction rejette la plupart des photons isoles arrivant
tres en retard par rapport a la trace.
La diusion ne devrait donc pas aecter les resultats obtenus en terme de resolutions angu-
laire et spectrale. Pour s’en assurer, la collaboration ANTARES a commence des simulations
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avec le programme KM3 [122] ecrit par le groupe JPL-LBL, qui prend en compte la diusion.
Son influence sur l’ecacite de detection peut par contre e^tre sensible. Il est en eet
optimiste, dans les simulations ne prenant pas en compte la diusion, d’utiliser une longueur
d’absorption equivalente a la longueur d’absorption mesuree (60  10 metres) car certains
photons diuses arrivent tres en retard et contribuent peu a la resolution angulaire (me^me s’ils
pourraient contribuer a la reconstruction de la trace). L’information qu’ils portent est donc
diluee. Une bonne partie des photons diuses arrive quand me^me presque en temps avec la
trace et pourra e^tre utilisee. La longueur d’absorption a mettre dans le Monte Carlo doit donc
e^tre intermediaire entre la longueur d’attenuation mesuree et la longueur d’absorption mesuree.
Cela permettrait de mieux prendre en compte la perte de certains photons due a la diusion.
L’eet de ce parametre va maintenant e^tre discute.
La dependance spectrale de la longueur d’absorption utilisee dans les simulations est
presentee sur la gure 3.6. En utilisant une longueur d’absorption de 40 m au pic au lieu de
55 m, la surface eective de detection est diminuee d’un facteur 2 en dessous de 500 GeV et
de 25% au-dessus de 10 TeV (gure 5.3). La perte globale est d’environ 40% sur un spectre
en 1/E2 . Elle n’est que de 20% au niveau de la condition de declenchement minimale ideale
(5 photomultiplicateurs sur 3 lignes de detection). Une etude plus complete necessitera donc
d’adapter l’analyse et notamment les criteres de selection aux parametres. Les resolutions
angulaire et spectrale du detecteur ne changent que tres peu. Par exemple, l’angle median
passe de 0.19 a 0.21 degres.
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Figure 5.3: Rapport des surfaces eectives du telescope pour des longueurs d’absorption maximales de
40 et de 55 metres. La surface eective de declenchement est relative au cas ideal (elle requiert 5 photo-
multiplicateurs repartis sur 3 lignes). La surface eective de detection est obtenue apres application des
criteres standards de selection. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
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L’ecacite de detection du telescope est donc sensible a la transparence de l’eau. Cela justie
les eorts de mesures fournis par la collaboration ANTARES. Les resultats ne sont pas encore
naux. Nous devons maintenant mesurer la dependance spectrale des longueurs d’absorption
et de diusion. Il est certain que le programme KM3 prenant en compte la diusion permettra
alors d’estimer la sensibilite du telescope avec des eets sytematiques moins importants que ceux
que nous avons obtenus.
5.2.2 Taux de bruit de fond optique
Le taux de bruit de fond optique  utilise dans les simulations precedentes est constant a
20 kHz sur les photomultiplicateurs de 10 pouces de diametre. La gure 5.4 montre l’influence
de  sur les surfaces eectives de declenchement et de reconstruction du telescope. Plus le
taux est eleve, plus nombreux sont les evenements satisfaisant aux conditions de declenchement
(4 co¨ncidences sur 2 lignes). Cependant les criteres standards de selection deviennent alors
de plus en plus contraignants. Ils permettent d’assurer une resolution angulaire constante
(tableau 5.1). En contrepartie, les evenements satisfaisant a ces criteres sont moins nombreux.
log10(Eµ(GeV))
A
ir
es
 e
ffe
ct
iv
es
 d
e 
dé
cle
nc
he
m
en
t (
km
2 )
Taux de 40K (kHz)
0
20
40
100
mesure
0
0.05
0.1
0.15
0.2
0.25
2 2.5 3 3.5 4 4.5 5 5.5 6
(a)
log10(Eµ(GeV))
A
ir
es
 e
ffe
ct
iv
es
 d
e 
dé
te
ct
io
n 
(k
m2
)
Taux de 40K (kHz)
0
20
40
100
mesure
0
0.05
0.1
0.15
0.2
0.25
2 2.5 3 3.5 4 4.5 5 5.5 6
(b)
Figure 5.4: Surfaces eectives (a) de declenchement et (b) de detection du telescope pour dierents taux
de bruit de fond optique. Celui-ci est pris constant sur tout le detecteur a 0, 20, 40 ou 100 kHz ou varie
pour chaque triplet de photomultiplicateurs selon une distribution mesuree (voir texte). Les surfaces sont
moyennees sur tous les muons ascendants. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
La perte globale sur l’ecacite de detection d’un spectre en 1/E2 est inferieure a 15%
jusqu’a 40 kHz et atteint plus de 40% a 100 kHz. Un tel taux de comptage sur chaque
photomultiplicateur permet quand me^me une reconstruction de qualite, me^me s’il impose une
selection severe des evenements. D’apres les mesures eectuees par la collaboration ANTARES,
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Taux conditions de criteres de resolution
de 40K (kHz) declenchement selection angulaire (degres)
0 1 1 0.20
20 1.02 0.99 0.19
40 1.06 0.87 0.20
100 1.34 0.59 0.19
mesure 1.13 0.79 0.19
Tableau 5.1: Influence du taux de bruit de fond optique. Nous avons indique le nombre d’evenements
satisfaisant aux conditions de declenchement et le nombre de ceux passant les criteres \standards" de
selection. Les chires sont normalises par rapport a la situation sans 40K. Le spectre initial est en 1/E2.
La resolution angulaire est la mediane des erreurs totales de reconstruction.
seule une fraction de l’ordre de 10% des modules optiques auront, a un instant donne, un
taux de comptage superieur a 100 kHz. An de prendre cela en compte et de reproduire
plus delement la realite, nous avons eectue une simulation en aectant a chaque triplet de
photomultiplicateurs un taux de bruit de fond optique non constant. Celui-ci est tire selon
une distribution issue d’une mesure, piquee a 40 kHz et s’etendant jusqu’a plusieurs centaines
de kHz. Le resultat est indique sur la gure 5.4 par les courbes referencees \mesure" et dans le
tableau 5.1.
La mise en co¨ncidence des photomultiplicateurs assure une determination preliminaire de
la trace susamment proche de la vraie trace (gure 4.6). Cela permet de ltrer ecacement
les SPE physiques par rapport a ceux dus au bruit de fond optique (paragraphe 4.2.4) me^me
pour des taux de comptage eleves sur chaque module optique, ce qui preserve la qualite de la
reconstruction des traces.
5.3 Influence des mesures recentes eectuees par ANTARES
Nous allons maintenant etudier l’eet global des mesures recentes eectuees par la collabo-
ration ANTARES sur les performances du telescope obtenues au chapitre 4. Nous supposons
donc :
 que la reponse des modules optiques est celle recemment mesuree. Nous avons considere
dans le chapitre 4 l’ancienne mesure montree sur la gure 3.4. L’eet de cette mesure est
decrit au paragraphe 5.1.1,
 que la longueur d’absorption de l’eau est comprise entre 40 metres (mesure de la longueur
d’attenuation) et 55 metres (mesure de la longueur d’absorption), an de prendre en
compte les eets de la diusion. Nous avons considere dans le chapitre 4 une valeur de
55 metres. L’influence de ce parametre est discute au paragraphe 5.2.1. Nous avons choisi
la valeur moyenne des deux estimations presentees,
 que l’erreur temporelle totale sur chaque photomultiplicateur de 10 pouces de diametre
est de 2.5 ns (somme quadratique du TTS et des erreurs d’etalonnage). Nous avons
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considere dans le chapitre 4 une valeur de 1.3 ns, egale au TTS. Son eet est discute au
paragraphe 5.1.2.
Les surfaces eectives de declenchement, de reconstruction et de detection (obtenue avec les
criteres standards de selection) sont montrees sur la gure 5.5. Par rapport a la situation
detaillee au chapitre 4 (gure 4.9), elles sont diminuees d’environ 50% a 100 GeV, 40% a 1 TeV,
20% a 10 TeV et moins de 10% au-dela. La surface eective de detection est ainsi d’environ
10 000 m2 a 100 GeV, 55 000 m2 a 10 TeV et 95 000 m2 a 100 TeV.
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Figure 5.5: Surfaces eectives de declenchement, de reconstruction et de detection du telescope optimise
prenant en compte les mesures recentes eectuees par la collaboration ANTARES. Elles sont moyennees
sur tous les muons ascendants. Les criteres de selection relatifs a la surface de detection sont denis au
paragraphe 4.3.2. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
La resolution angulaire est d’environ 0.3 degres, degradee par la prise en compte des erreurs
d’alignement temporel du detecteur (paragraphe 5.1.2).
La resolution en energie reste quasiment inchangee : elle est d’un facteur 3 en dessous de 10 TeV
et d’un facteur 2 au-dela.
5.4 Influence du nombre de lignes de detection
Dans cette partie, nous reprenons les hypotheses de travail des chapitres precedents sur les
caracteristiques des modules optiques et du milieu de detection (detaillees aux paragraphe 3.3.1
et 3.3.2). Nous avons eectue des simulations sur des detecteurs constitues de 8 a 45
lignes. Ces dernieres sont toujours reparties sur une spirale (gure 4.4) avec une distance de
80 metres entre elles. Elles restent semblables a celles du telescope optimise avec 15 lignes.
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En particulier, leur hauteur ne change pas. La surface geometrique du detecteur vue de
dessus est donc proportionnelle au nombre de lignes N. Celle vue de co^te est proportionnelle
a la racine carree de N. Le nombre de modules optiques depend lineairement du nombre de lignes.
Les resultats peuvent se resumer de la facon suivante :
 la surface eective est lineaire par rapport a N dans la gamme d’energie E < 50 TeV.
A plus haute energie, le gain s’inflechit (gure 5.6). Globalement, l’ecacite de detection
d’un spectre en 1/E2 cro^t lineairement avec N,
 la resolution angulaire s’ameliore quand N augmente : elle est de 0.23 degres avec 8 lignes,
de 0.19 degres avec 15 lignes et de 0.16 degres avec 45 lignes.
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Figure 5.6: Surfaces eectives de detection d’un telescope compose de 8, 15 et 45 lignes (respectivement
504, 945 et 2835 photomultiplicateurs). Elles sont moyennees sur tous les muons ascendants. Les barres
d’erreur sont uniquement statistiques.
Le gain sur la signication statistique de detection d’une source ponctuelle est ainsi plus im-
portant que si des groupes de lignes etaient utilises de maniere independante. Bien evidemment,
les etapes qui suivront la construction d’un detecteur constitue d’environ 1000 photomultiplica-
teurs dependront beaucoup des resultats trouves. On pourrait par exemple vouloir privilegier
les hautes energies en espacant plus les lignes de detection et en les equipant de maniere moins
dense sur de plus grandes longueurs.
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Chapitre 6
Optimisation du detecteur
Le pessimisme est d'humeur ; l'optimisme est de
volonte.
Alain, Propos sur le bonheur.
Les deux chapitres precedents ont caracterise les performances que l’on peut atteindre avec
un telescope a neutrinos de premiere generation. Celui utilise dans les simulations et schematise
sur la gure 4.1 est le fruit d’une optimisation, dont les conditions, les methodes et les resultats
vont maintenant e^tre presentes [131].
6.1 Conditions de l’optimisation
Nous avons deja evoque et explique les principaux choix relatifs a la structure du detecteur.
Nous les resumons ici et detaillons les nombreuses contraintes qu’ils imposent a l’optimisation :
C-1 compte tenu des courants sous-marins et de la diculte a deployer des structures trop
rigides, des etudes mecaniques ont conduit au choix de l’utilisation de lignes de detection
longues et souples,
C-2 an d’eviter au maximum tout type de symetrie dans l’information enregistree, les lignes
sont disposees le long d’une spirale. Si trois d’entre elles sont touchees, l’information recueil-
lie est alors tri-dimensionnelle. Cela est necessaire pour reconstruire une trace de maniere
non ambigue¨ (voir le paragraphe 4.2.3 pour plus de details),
C-3 il est important de prevoir la possibilite d’une recuperation et d’un redeploiement individuels
des lignes. Compte tenu de la deformation de ces dernieres dans le courant sous-marin et
pour des raisons de securite, il est souhaitable d’avoir un espacement horizontal entre les
lignes qui ne soit pas inferieur au cinquieme de la hauteur du detecteur,
C-4 nous avons choisi de limiter la bande passante du flot de donnees en regroupant locale-
ment les photomultiplicateurs et en imposant l’existence de co¨ncidences temporelles pour
declencher l’acquisition (voir les details au paragraphe 4.2.1),
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C-5 comme il est dicile de se soustraire a l’important flux descendant de muons atmos-
pheriques, nous avons choisi de ne selectionner que les evenements ascendants et de n’utiliser
que des photomultiplicateurs orientes vers l’hemisphere inferieur (entre l’horizon et le nadir),
C-6 nous avons choisi de realiser une premiere etape avec un millier de photomultiplicateurs de
10 pouces de diametre repartis sur 15 lignes de detection.
Ces contraintes prises en compte, nous avons compare dierents detecteurs, de cou^t semblable
(nombre de lignes et nombre de photomultiplicateurs constants), et nous avons ajuste trois
parametres :
 n0 , le nombre de photomultiplicateurs au sein d’un groupe local. L’utilisation de
co¨ncidences temporelles entre les modules optiques, associee a la necessite de couvrir
le maximum d’angle solide, conduit aux congurations suivantes :
{ si n0 = 2 (modules optiques regroupes par paires), les photomultiplicateurs sont
orientes vers le bas,
{ si n0 = 3 (modules optiques regroupes par triplets), les photomultiplicateurs regar-
dent a 45 degres au-dessous de l’horizon,
{ si n0 = 4 (modules optiques regroupes par quadruplets), les photomultiplicateurs
regardent a l’horizon (conguration notee (4H)) ou a 45 degres au-dessous de l’horizon
(conguration notee (4S)),
 dz , la distance verticale entre deux groupes locaux d’une me^me ligne de detection,
 dH , la distance horizontale entre les lignes de detection.
Ainsi, chaque conguration de detecteur sera dans la suite referencee par (n0;dz;dH).
Les simulations sont eectuees en utilisant les caracteristiques des modules optiques et du
milieu de detection detaillees au chapitre 3.
6.2 Strategie employee
Il est techniquement dicile de simuler toutes les performances d’un grand nombre de con-
gurations. L’evaluation du taux de rejet du bruit de fond necessite, pour chaque geometrie,
un eort important de simulation. La determination de l’ecacite de detection, de la precision
angulaire et de la resolution spectrale est plus accessible en terme de temps de calcul. C’est
pourquoi nous avons adopte la strategie suivante :
1. caracteriser completement les performances d’un detecteur de reference. Ce dernier sert
alors de point de depart a l’optimisation. Pour des raisons historiques, il s’agit de la
conguration (4H,16,120),
2. optimiser l’ecacite de detection du telescope en faisant varier n0, dz et dH . On suppose
qu’en premiere approximation l’influence de ces parametres est factorisee. On a verie que
la precision angulaire et la resolution en energie dependent peu de la geometrie pour un
nombre de lignes et un nombre de photomultiplicateurs donnes,
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3. caracteriser completement les performances de la conguration optimale, y compris le taux
de rejet du bruit de fond [132]. Les resultats correspondants ont fait l’objet du chapitre 4
de ce rapport de these.
Les evenements utilises sont des muons isotropes d’energie comprise entre 100 GeV et
100 TeV engendres uniformement sur le cylindre entourant le detecteur (paragraphe 3.2). Les
evenements contenus ne sont pas encore pris en consideration. Les conditions de declenchement
de l’acquisition des donnees imposent l’existence d’au moins 4 co¨ncidences locales reparties sur
2 lignes de detection (paragraphe 4.2.4). Les criteres de selection utilises sont legerement plus
contraignants que le jeu \standard" deni au paragraphe 4.3.2. Nous verrons dans la suite que
les resultats de l’optimisation dependent peu des conditions de declenchement et des criteres de
selection.
Le tableau 6.1 decrit l’espace de phase tri-dimensionnel (n0; dz ; dH) que nous avons explore.
Remarquons que les congurations d’une me^me colonne possedent la me^me densite lineique
de groupes locaux, alors que celles d’une me^me diagonale (sauf pour (4S)) possedent la me^me
densite lineique de photomultiplicateurs.
dH = 100 m dz =8 m dz =12 m dz =16 m dz =20 m
n0 = 2
p p
n0 = 3
p p p
n0 = 4H
p
n0 = 4S
p
dH = 120 m dz =8 m dz =12 m dz =16 m dz =20 m
n0 = 2
n0 = 3
p
n0 = 4H
p
dH = 80 m dz =8 m dz =12 m dz =16 m dz =20 m
n0 = 2
p
n0 = 3
p p
n0 = 4H
p
dH = 60 m dz =8 m dz =12 m dz =16 m dz =20 m
n0 = 2
n0 = 3
p
n0 = 4H
Tableau 6.1: Les geometries marquees d’un symbole
p
ont ete simulees. Chacune d’entre elles est ca-
racterisee par un triplet (n0; dz; dH). La conguration de reference est indiquee par
p et la conguration
optimisee par
p.
Nous avons compare les ecacites de detection de toutes les geometries et nous nous
sommes assures que les precisions angulaires et les resolutions spectrales de chacune etaient
equivalentes. Le detecteur optimise doit e^tre aussi homogene que possible dans l’exploration
du ciel et dans la gamme d’energie consideree. On a bien su^r tenu compte de l’opacite de
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la Terre aux neutrinos (paragraphe 2.2.2). Cela rend le signal attendu anisotrope au-dela de
10 TeV, les evenements horizontaux devenant plus nombreux que les evenements verticaux
ascendants. Cet eet s’accentue avec l’energie.
Pour chaque conguration, nous montrerons l’aire eective totale, integree sur l’hemisphere
inferieur, mais aussi les aires eectives correspondant aux trois regions disjointes suivantes :
- la region \horizontale" (−0:33 < cos(z) < 0),
- la region \mediane" (−0:67 < cos(z) < −0:33),
- la region \verticale" (−1 < cos(z) < −0:67).
6.3 Influence de dz et de n0
Dans ce paragraphe, la distance horizontale dH entre les lignes de detection est xee succes-
sivement a 100 et a 80 metres.
6.3.1 Influence de la distance verticale entre les groupes locaux dz
 Dans le cas de triplets de photomultiplicateurs, trois distances verticales entres les groupes
de modules optiques ont ete simulees. Comme precise dans la tableau 6.1, elles sont
respectivement de 12, de 16 et de 20 metres.
Les conclusions sont les suivantes (gure 6.1) :
{ La conguration (3,12,100) est moins ecace que la (3,16,100) a basse energie
(< 10 TeV) (ou les evenements sont isotropes) et a plus haute energie (ou les
evenements deviennent pluto^t \horizontaux"). La detection de muons plus energiques
que 100 GeV ne necessite donc pas que les triplets soient places a moins de 16 metres
les uns des autres.
{ La conguration (3,20,100) est moins bien adaptee aux basses energies que la
(3,16,100) : elle y possede une surface eective moindre et moins homogene (2 fois
plus grande a la \verticale" qu’a l’\horizontale"). Elle est plus ecace uniquement
aux evenements plus energiques que 50 TeV, qui sont plus \horizontaux".
La distance verticale optimale entre les triplets est donc d’environ 16 metres si l’on ne
souhaite pas privilegier les evenements de tres haute energie.
 Pour les congurations utilisant des paires de photomultiplicateurs (n0 = 2), une etude
semblable montre que la distance optimale entre les groupes de modules optiques est de
12 metres.
 Concernant les quadruplets (n0 = 4), nous verrons par la suite qu’il s’est avere inutile de
simuler des congurations a dierents dz.
Pour une distance entre les lignes de detection de 80 metres, les me^mes conclusions peuvent e^tre
tirees.
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Figure 6.1: Influence du parametre dz (espacement vertical entre les groupes de photomultiplicateurs)
sur l’ecacite de detection totale, \horizontale", \mediane" et \verticale". Les modules optiques sont
regroupes par triplets (n0 = 3) et la distance horizontale entre les lignes dH est de 100 metres. Les barres
d’erreur sont uniquement statistiques.
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6.3.2 Influence du nombre de photomultiplicateurs par groupe local n0
Les trois possibilites de regroupement des modules optiques denies au paragraphe 6.1 sont
ici comparees. Conformement a ce que nous venons d’obtenir, les paires de photomultiplicateurs
sont separees verticalement de 12 metres les unes des autres, alors que les triplets, comme les
quadruplets, sont distants de 16 metres.
Les conclusions, tirees de la gure 6.2, sont les suivantes :
 La conguration (4H,16,100) est moins ecace que la (3,16,100) a basse energie (ou les
evenements sont isotropes) et a plus haute energie (ou les evenements deviennent pluto^t
\horizontaux"). Sa surface eective est de plus tres peu homogene, decroissant fortement
pour des angles zenithaux eleves.
 La conguration (4S,16,100) n’a aucun avantage sur la (3,16,100) puisqu’elle y est
equivalente en deca de 10 TeV et moins ecace au-dela. Elle possede de plus une sensibilite
angulaire un peu moins homogene.
 Les congurations (3,16,100) et (2,12,100) ont la me^me sensibilite integree sur l’hemisphere
inferieur. Contrairement a la geometrie (3,16,100), la (2,12,100) est cependant mal adaptee
a la region \horizontale". Elle est en outre assez peu homogene : sa surface eective
\mediane" est, par exemple, 3 fois plus importante a basse energie que sa surface eective
\horizontale". La solution utilisant des triplets de photomultiplicateurs est donc preferable
a celle basee sur des paires.
La gure 6.3 montre que si la distance entre les lignes de detection est de 80 metres, les me^mes
conclusions peuvent e^tre tirees.
La conguration basee sur l’utilisation de triplets separes verticalement de 16 metres les uns
des autres donne les meilleurs resultats en terme d’ecacite de detection et d’homogeneite. Ceci
est valable quelle que soit la distance horizontale dH entre les lignes de detection. Cela peut se
comprendre en considerant les reponses aux question suivantes :
 Pourquoi des photomultiplicateurs orientes a 45 degres en dessous de l’horizon ?
Ils voient la lumiere issue de traces verticales ascendantes et de traces horizontales en inci-
dence normale, pour laquelle l’ecacite de detection est maximale. Rappelons de plus que
les modules optiques restent tres sensibles aux photons incidents a 45 degres (gure 3.4).
Une telle orientation assure donc une bonne couverture angulaire de l’hemisphere inferieur.
 Pourquoi des triplets ?
L’angle entre 2 photomultiplicateurs d’un me^me triplet est d’environ 75 degres (il est de 60
degres dans le cas de quadruplets en conguration (4S)). L’ecacite d’un module optique
y est encore de 30% par rapport a sa sensibilite sous incidence normale. La solution
utilisant des triplets semble donc presenter un bon compromis entre un nombre susant
de co¨ncidences locales et trop de photomultiplicateurs regardant dans la me^me direction.
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Figure 6.2: Influence du parametre n0 (nombre de photomultiplicateurs au sein d’un groupe local)
sur l’ecacite de detection totale, \horizontale", \mediane" et \verticale". Les groupes de modules
optiques sont separes verticalement de 12 metres s’il s’agit de paires et de 16 metres dans le cas contraire.
La distance horizontale entre les lignes dH est de 100 metres. Les barres d’erreur sont uniquement
statistiques.
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Figure 6.3: Influence du parametre n0 (nombre de photomultiplicateurs au sein d’un groupe local) sur
l’ecacite de detection totale, \horizontale", \mediane" et \verticale". Les groupes de modules optiques
sont separes verticalement de 12 metres s’il s’agit de paires et de 16 metres dans le cas contraire. La
distance horizontale entre les lignes dH est de 80 metres. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
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6.4 Influence de la distance entre lignes de detection dH
Le dernier parametre important a etudier est la distance horizontale entre les lignes de
detection. Comme precise dans le tableau 6.1, les congurations utilisant des triplets de
photomultiplicateurs espaces verticalement de 16 metres les uns des autres ont ete simulees
avec dH = 60, 80, 100 et 120 metres.
Les resultats presentes sur la gure 6.4 sont les suivants :
 La conguration (3,16,120) est moins ecace que la (3,16,100) quelles que soient l’energie
et la direction du muon. Un espacement entre lignes de detection superieur a 100 metres
n’est donc pas adapte aux evenements moins energiques que 100 TeV.
 La conguration (3,16,80) est plus ecace que la (3,16,100) en dessous de 30 TeV, ou se
trouve l’essentiel du signal previsible. Sa surface eective est en outre plus homogene.
 La conguration (3,16,60) est plus ecace que la (3,16,80) en dessous de 30 TeV.
La distance entre les lignes de detection a adopter depend beaucoup de l’echelle d’energie que
l’on veut privilegier et des dicultes de deploiement auxquelles on peut e^tre confronte. Pour
des energies inferieures a environ 30 TeV, il est preferable de placer les lignes de detection le
plus pres possible les unes des autres. Une distance de 60 metres ne satisfait cependant pas a
la condition C-3 du paragraphe 6.1 et pourrait engendrer des dicultes techniques. Nous avons
donc choisi une distance de 80 metres. Les me^mes conclusions sont obtenues dans le cas de
paires de photomultiplicateurs separees verticalement de 12 metres.
6.5 Conclusions et discussion
Nous avons considere diverses geometries de telescopes composes de 1000 modules optiques
repartis sur 15 lignes de detection. La conguration constituee de triplets de photomultipli-
cateurs orientes a 45 degres au-dessous de l’horizon, distants verticalement de 16 metres les
uns des autres, possede la meilleure ecacite de detection d’evenements muoniques isotropes
d’energie comprise entre 100 GeV et 100 TeV. Elle precede celle basee sur des paires de modules
optiques regardant vers le bas et celle formee de quadruplets orientes a 45 degres au-dessous de
l’horizon. La solution utilisant des quadruplets de photomultiplicateurs regardant a l’horizon
est moins bonne que les autres.
La distance horizontale entre les lignes de detection est le parametre le plus sensible. Il
ressort de cette etude qu’elle ne doit pas exceder 100 metres et qu’une valeur de 80 metres serait
preferable pour faire de l’astronomie entre 100 GeV et 30 TeV. Nous avons ecarte les distances
inferieures qui pourraient nous confronter a des dicultes de deploiement.
conguration optimale : (3,16,80)
Les performances completes du detecteur optimise (3,16,80) ont ete detaillees au chapitre 4.
Conformement a la strategie decrite au paragraphe 6.1, elles ont ete comparees a celles du
detecteur de reference (4H,16,120) :
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Figure 6.4: Influence du parametre dH (espacement horizontal entre les lignes) sur l’ecacite de detection
totale, \horizontale", \mediane" et \verticale". Les modules optiques sont regroupes par triplets (n0 = 3)
distants verticalement de 16 metres les uns des autres. Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
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 la precision angulaire et la resolution spectrale sont inchangees,
 comme on peut le voir sur la gure 6.5, l’ecacite de detection de la conguration (3,16,80)
est 3 fois plus grande que celle de la (4H,16,120) a 1 TeV, 2 fois plus a 10 TeV et legerement
moins bonne au-dela du PeV. De plus, comme nous l’avons precise au paragraphe 4.2.5, le
detecteur optimise possede une excellente homogeneite angulaire. La gure 6.6 montre qu’il
n’en est rien dans le cas du telescope de reference, pour lequel l’aire eective \horizontale"
est beaucoup plus importante que l’aire eective \verticale". L’optimisation a donc permis
d’ameliorer notablement les caracteristiques du detecteur,
 selon notre strategie, le dernier point important est de verier que le pouvoir de rejet du
telescope n’a pas ete aecte par l’optimisation. Celui du detecteur (3,16,80) a ete presente
au paragraphe 4.5. Dans la statistique de simulation, aucun evenement remontant n’a passe
les criteres de selection. Concernant la conguration de reference, la me^me statistique avait
ete simulee. Un seul multi-muon selectionne etait reconstruit ascendant. Le taux de rejet
du bruit de fond n’a donc pas ete degrade par l’optimisation de la geometrie du detecteur.
(3,16,80)
(4H,16,120)
log10(Eµ (GeV))
A
ir
e 
ef
fe
ct
iv
e 
de
 d
ét
ec
tio
n 
(k
m2
)
0.02
0.04
0.06
0.08
0.1
0.12
0.14
2 2.5 3 3.5 4 4.5 5 5.5 6
Figure 6.5: Surfaces eectives du detecteur de reference (4H,16,120) et du detecteur optimise (3,16,80)
moyennees sur l’hemisphere inferieur (apres application des criteres de selection). Les barres d’erreur
sont uniquement statistiques.
Les conclusions auxquelles nous sommes arrives dependent peu des hypotheses de travail :
elles restent valables
 pour des conditions de declenchement plus severes (8 co¨ncidences locales reparties sur au
moins 3 lignes de detection),
 pour les conditions de declenchement les moins contraignantes (5 modules optiques touches
sur 3 lignes - voir le paragraphe 4.2.5),
 pour des criteres de selection de traces dierents de ceux employes.
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(a) Detecteur optimise (3,16,80)
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(b) Detecteur de reference (4H,16,120)
Figure 6.6: Surfaces eectives de detection moyennees sur 3 regions disjointes de l’hemisphere inferieur
(\horizontale", \mediane" et \verticale" - voir texte). Contrairement au telescope de reference,
l’instrument optimise possede une bonne homogeneite angulaire.
Les autres sujets de physique prometteurs, comme la mise en evidence d’oscillations de neu-
trinos, la detection indirecte de neutralinos ou l’etude d’evenements contenus, peuvent apporter
des contraintes dierentes sur la structure du detecteur. En eet, la detection d’evenements de
basse energie (E < 100 GeV ) requiert une forte densite de photomultiplicateurs. Au contraire,
celle de muons de haute energie, objet de ce travail, peut se faire avec une plus faible densite de
modules optiques, permettant d’accro^tre la surface sensible du telescope. Les dierents canaux
de physique non inclus dans cette these et leurs consequences sur la geometrie du detecteur sont
actuellement a l’etude [66,67,113].
Conclusions - Perspectives
Les neutrinos cosmiques de haute energie (> 100 GeV) orent l’opportunite d’ouvrir une
nouvelle fene^tre sur l’Univers et d’apporter des indications pour resoudre certaines enigmes
de la Physique des Particules et de l’Astrophysique. Leur observation necessite la concep-
tion d’un nouveau type de detecteur. En particulier, la faiblesse des flux attendus impose
l’instrumentation de volumes de taille kilometrique dans les profondeurs marines ou dans la
glace polaire.
Ce travail s’est attache a optimiser et a caracteriser les performances que l’on peut attendre
d’un telescope sous-marin a neutrinos. Il a pour cadre la detection de neutrinos muoniques
de haute energie (> 100 GeV) et ascendants, an de s’aranchir du flux abondant de muons
atmospheriques descendants. Les outils de simulation developpes ont permis d’ajuster les
specications du systeme de declenchement de l’acquisition des donnees. Les algorithmes de
reconstruction de la direction et de l’energie des traces ont ete construits et anes.
Nous avons degage la structure optimale pour faire de l’astronomie au-dela de 100 GeV
avec moins de 1000 photomultiplicateurs de 10 pouces de diametre repartis sur 15 lignes de
detection. Elle est constituee de triplets de modules optiques orientes a 45 degres au-dessous de
l’horizon, distants verticalement de 16 metres les uns des autres, avec une distance entre lignes
d’environ 80 metres.
Les performances de ce telescope ont ete obtenues dans des conditions conformes aux mesures
eectuees par la collaboration ANTARES : la resolution temporelle des photomultiplicateurs
(TTS) est de 1.26 ns, le taux de bruit de fond optique est constant a 20 kHz, la longueur
d’absorption maximale de la lumiere dans l’eau est comprise entre 40 et 55 metres pour tenir
compte du fait que la diusion de la lumiere n’est pas inclue dans les simulations. En outre,
une erreur systematique sur le positionnement des photomultiplicateurs de 10 cm et une erreur
d’alignement temporel du detecteur d’au plus 2 ns sont simulees. Les resultats peuvent se
resumer par les 4 points suivants :
 une surface eective de detection de 10 000 m2 a 100 GeV, de 55 000 m2 a 10 TeV et de
0.1 km2 au-dela de 100 TeV (gure 5.5) avec 1000 modules optiques. Elle varie a peu pres
lineairement avec le nombre de modules optiques,
 une vaste region observable du ciel (> 3 sr) et une precision angulaire comprise entre
0.2 dans le cas d’un alignement temporel parfait du detecteur (gure 4.19) et 0.3 en
introduisant des erreurs d’etalonnage temporel de 2 ns,
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 une resolution spectrale d’un facteur 3 jusqu’a 10 TeV et d’un facteur 2 a plus haute
energie (gure 4.23),
 un taux de bruit de fond induit par les muons atmospheriques au plus du me^me ordre de
grandeur que celui du^ aux neutrinos atmospheriques.
L’influence sur ces performances des divers parametres utilises a ete discutee.
Notons que l’evaluation du taux de rejet des muons atmospheriques est actuellement limitee,
du fait du temps de calcul requis, par la statistique de simulation : aucun des 8 millions
d’evenements de celle-ci n’est accepte par l’analyse.
Le projet AMANDA dans la glace antarctique est le plus avance des projets en cours. Tout
comme le projet BAIKAL, il commence a isoler des neutrinos atmospheriques et a xer des
limites sur les flux de neutrinos de diverses origines. Sa couverture de la vou^te celeste n’est
que partielle et devrait e^tre completee par celle d’un telescope situe dans l’hemisphere nord.
De plus, les proprietes optiques de la glace polaire sont dierentes de celles des eaux abyssales.
Les resultats obtenus dans ce travail soulignent qu’un telescope sous-marin a neutrinos devrait
posseder une meilleure resolution angulaire et un meilleur pouvoir de discrimination du bruit
de fond. Cela renforce sa complementarite avec un instrument polaire. Le projet ANTARES
propose la construction d’un tel detecteur en Mediterranee. La collaboration prevoit d’installer
durant les annees 2000-2002 un telescope compose d’environ 1000 photomultiplicateurs sur la
base des resultats obtenus dans ce travail de these.
Gageons que la prochaine decennie verra l’avenement de l’astronomie des neutrinos de haute
energie et que celle-ci modiera le panorama de nos connaissances sur l’Univers comme l’ont fait
avant elle les astronomies radio, infra-rouge, X et gamma.
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Optimisation et caracterisation des performances d'un telescope sous-marin a
neutrinos pour le projet ANTARES
Resume
Les neutrinos cosmiques de haute energie (> 100 GeV) orent l’opportunite d’ouvrir une
nouvelle fene^tre sur l’Univers et d’apporter des indications pour resoudre certaines enigmes
de la Physique des Particules et de l’Astrophysique. Leur observation necessite la conception
d’un nouveau type de detecteur. Nous avons optimise et caracterise les performances que
l’on peut attendre d’un telescope sous-marin a neutrinos de premiere generation compose de
mille photomultiplicateurs. L’eet systematique des principales hypotheses eectuees dans
les simulations est discute. La surface eective du detecteur atteint 10 000 m2 a 100 GeV et
depasse 0.1 km2 au-dela de 100 TeV. Il possede une precision angulaire comprise entre 0.2
et 0.3 selon les erreurs d’alignement temporel commises et une resolution sur l’energie d’un
facteur 2 a 3. Le taux de bruit de fond induit par les muons atmospheriques est au plus du
me^me ordre de grandeur que celui du^ aux neutrinos atmospheriques. Son evaluation reste
limitee par la statistique de simulation. Ces resultats soulignent qu’un telescope sous-marin a
neutrinos possede de grandes potentialites de decouverte et devrait ouvrir une nouvelle ere de
l’astronomie.
Mots-cles : ANTARES, neutrino, telescope, optimisation, ecacite de detection, precision
angulaire, resolution spectrale, rejet du bruit de fond
Optimisation and determination of the performances of a deep underwater
neutrino telescope for the ANTARES project
Abstract
High energy (> 100 GeV) cosmic neutrinos allow us to open a new window on the Universe
and bring some clues on certain unsolved Particle Physics and Astrophysics questions. Their
observation requires the design of a new kind of detector. We have optimised and characterised
the performances that can be expected from a rst generation deep underwater neutrino
telescope equipped with 1000 photomultiplier tubes. The systematic eects of the main
hypotheses made in the simulations are discussed. The detector eective area reaches 10000 m2
at 100 GeV and is above 0.1 km2 beyond 100 TeV. The angular resolution is between 0.2 and
0.3 depending on the time calibration errors and the energy resolution is between a factor
2 and 3. The rate of background induced by atmospheric muons is at most of the same order of
magnitude as that due to atmospheric neutrinos. Its estimation is still limited by the statistics.
These results emphasize that a deep underwater neutrino telecope has great discovery potentials
and should lead to a new astronomy era.
Keywords : ANTARES, neutrino, telescope, optimisation, detection eciency, angular resol-
ution, energy resolution, background rejection
